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e  voyageur  qui  parvient  au  terme  d'une  route  pénible,  se  rappelle  arec 
plaisir  les  fatigues  qu'il  a  essayées.  Les  sites  variés  des  pays  qu'il  a  par- 
courus, les  hommes  et  les  moeurs  qu'il  a  observés,  se  présentent  de  nou- 
veau à  son  imagination,  sous  des  teintes  plus  douces;  et  sa  réflexion  plus 
calme  lui  fait  découvrir  une  foule  d'objets  qui  s'étaient  dérobés  à  ses  ob- 
servations tumultueuses  et  précipitées.  Les  évènemens  se  groupent  dans  sa 
mémoire,  pour  former  une  histoire  régulière;  un  paysage  pittoresque  se  com- 
pose des  vues  isolées;  des  traits  épars  qu'il  a  rassemblés,  des  coutumes  qu'il 
a  observées^  il  tire  la  caraclérisic'que  des  nations;  et  sa  raison  mûrie  dans- le 
calme  rassemble  les  matériaux  bruts  de  son  journal,  pour  en  faire  un  édi- 
fice régulier.  Tels  sont  les  résultats  du  repos  après  le  travail.  Sans  les 
observations  faites  pendant  le  voyage,  l'oeuvre  du  génie  ne  serait  qu'un  ro- 
mdJi.;  sans  la  méditation,  l'auteur  ae  produirait  que  l'image  du  chaos.    Mai* 
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rimagination  la  plus  heureuse,  privée  des  oBservations  p-opies  à  la  science, 
bâtit  sur  le  sable,  tandis  que  celui  qui,  ne  pouvant  s'élever  à  de  hautes 
conceptions,  se  borne  à  observer  soigneusement  la  nature,  mérite  la  recon- 
naissance de  ceux  qui^  emplo3''eront  des  matériaux  sL  péniblement  rassemblés,, 
pour  élever  un  nouveau   monument  à  l'esprit  humain. 

C'est  à  ce  point  dé  repos,  où  le  discernement  et  l'activité  de  l'obser- 
vateur font  place  à  la  tranquille  pénétration  du  penseur^  '  c'est  là,^^dis-jç, 
que  {^astronomie  sphériquc  finit  et  que  commence  Vastronomie  rationnelle.  La 
nature  de  Tesprit  humain ,  plus  portée  à  créer  des  systèmes  qu'à  recueillir 
des  observations ,  fait  présumer  que  dans  les  tems  anciens ,  l'astronomie  a 
été  traitée  ainsi,  plus  souvent  que  nous  ne  sommes  à  portée  de  le  savoir 
Dans  la  jeunesse  du  genre  humain,  il  y  eut  peut-être  une  époque,  où  l'es- 
prit, encore  libre  de  préjugés,  avait,  acquis  des  idées  justes  sur  le  §^ystème 
du  monde.  Ces  idées,  ensuite  méconnues,  et  dépossédées  par  de  vaines  sub- 
tilités,  ne  pouvaient  reprendre  leur  empire  que  par  un  travail  opiniâtre, 
suivi  pendant  une  longue  suite  de  siècles.  En  effet,  quoique  l'histoire  ne 
aous  apprenne  pas  précisément  qu'il  fut  un  tems  où  l'astronomie  eut  un 
temple,  construit  sur  le  même  plan  et  avec  la  même  simplicités  qu'aujour- 
d'hui ^  m-ais  moins  riche  sans  doute^  on  en  trouve  cependant  des  traces  qui 
méritent  quelque  aitentionj  et  fUlustre  Bailly  les  a  recueillies- et  développées 
avec  une  rare  sagacité    (  ^  ). 

Ces  tems  fabuleux  de  l'astronomie  furent  suivis  de  l'âge  historique. 
PioUinés  fut  le  pLemier  qui,  profitant  avec  une  rare  intelligence,,  des  obsct- 
v-ations  faites  avant  lui ,  ainsi  que  des  siennes  propres ,  pour  parvenir  à  -la 
fionnaissance  des  véritables  mou.vemens  célestes,  ou  plutôt,  pour  former  une 
hypc%ë,';e  qui  pût  servir  à  calculer,  pour  un  tems  quelconque,  les  situations 
et  mouvemens  apparens  des.  astres.  PtoUmé^  est  le  premier  fondateur  d'un 
système  de  l'astronomie  rationnelle,,  que  nous  connaissions  j  et  si  d'un 
côié  les  anciennes  observations  importantes  qu'il  nous  a  transmises,  récta- 
ment  notre  reconui-'issance,  son  génie  et  la  sagacité  qui  se  font  voir  si  claire- 
ment dans  les  hypothèses  qu'il  a  imaginées,  ne  méritent  pas  le  mépris  dont  -on 

(l)  Jlifioirt  de  l'astronomis  ancknns. 


INTRODUCTION  ^ 

a  voulu  le  couvrir.  Quiconque  aura  lu  ses  ouvrages  avec  attention,  sera 
persuadé  que  Ton  a  souvent  été  injuste  envers  ce  grand  homme,  parce  qu'oa 
le  juge  d'après  un  faux  point  de  vue.  On  oppose  son  système  à  celui  de 
Copernic,  sans  examiner,  s'il  avait  le  dessein  d'établir  un  système.  Ce  qu'oa 
appelle  ainsi,  n'était  probablement  qu'une  hypothèse,  .une  iiction  qui  n'avait  pas 
d'autre  but  que  de  faciliter  le  calcul,  comme  celles  employées  par  Tycho  et 
même  par  Newton,  et  comme  celle  qui,  rigoureusement  parlant,  est  la  bas« 
de  la  géométrie  transcendante  des  modernes.  Sans  s'aviser  de  faire  des  recher-. 
ches  ou  des  hypothèses  sur  les  véritables  orbites  des  planètes,  il  ne  s'occupa 
que  de  ce  grand  problème  de  l'astronomie,  trouver  les  lieux  où,  dans  un  tcms 
donné,  paîxûtront  les  planètes  vues  de  la  teire.  Il  résolut  ce  problème,  suivant 
la  coutume  de  son  tems,  par  la  construction  géométrique  qui  n'admettait  que 
la  ligue  droite  et  le  cercle:  ce  qui  le  conduisit  nécessairement  a  ces  cercles 
excentriques,  à  ces  épicycles  qui,  à  la  vérité,  sont  assés  compliqués,  mais 
qui  ne,  mériteraieiit  le  nom  diabsurdes  (^)  que  dans  le  cas,  où  il  aurait  sou- 
tenu d'un  ton  décisif,  que  le  véritable  mouvement  était  effectivement  composé 
de  tous  ces  cercles.  PtoJémée  eût  été  sans  doute  un  des  premiers,  à  adop- 
ter les  découvertes  de  Copernic  et  de  Kepler,  s'il  ei\t  vécu  dans  leur  teras. 
Il  ne  donne  jamais  à  ses  suppositions  d'autre  nom  que  celui  àl'hj-poihèses 
{liypothesis  eccentrici,  epicycli),  et  il  ne  les  regarde  que  comme  des  moyens 
pour  faciliter  le  calcul.  Il  commence  par  prouver,  qu'il  est  tout-à-fait  indifférent, 
d'employer  le  cercle  excentrique  ou  l'épicycle,  et  déclare  en  termes  précis^  que 
ce  n'est  que  pour  la  commodité  du  calcul^  qu'il  donne  la  préférence  tantôt  à  l'un 
tantôt  à  l'autre  (^).  Cela  prouve  évidemment  qu'il  ne  voulait  point  parier  ànuéri- 
iahlc  mouvement.  Il  est  vrai  qu'il  part  de  ce  principe,  que  la  terre  est  immobile 
au  centre  du  mouvement  diurne  et  de  la  sphère  entière  (^);  mais  c'est  la 
marche  naturelle  de  chaque  système   d'astronomie,    c'est  sur   ce  principe   que 

(l)  ^,\j  absurde  complication  du  système  de  Ptolémée",  dit  Laiande  dans  la  seconde  édilioa 
de  son  jisironomie,  T.  I.  §.  1068;  mais  je  vois  que  ce  grand  astronome  a  supprimé  ce 
mot  dans   la  troisième    édition  (§.   I070.). 

(a)  Par  ex.    à    l'épicycle    pour    cxpli<iuer    la    fremièrc   inégalité    des  planètes.    Voy.  ^hnagesSe 

Lh..  JV.   Chap.  5.  et  L.  IX.   Ch,  5. 
(3)  ^siron,  de  Laîandt  l.  e. 


4  ASTRONOMIE     RATIONNELLE 

toutes  les  observations  sont  fondées  ;!.  §.  19.  22." j  et  Ptolémée  dit  expres- 
sément, que  ce  n'est  que  relativement,  aux.  étoiles,  fixes ^  qu'il  suppose;  la- 
terre  au  centre  du  monde  (^).  Enfin,  il  est  bien  pardonnable^  qu'il  cherciie 
à  prouver  l'impossibilité  du  mouvement  de  la  terre,  par  de  mauvais  raison- 
nemens  tirés  de  la  physique  et  de  la  mécanique,  quand  on  réfléchit ,,  com- 
bien il  lui  importait,  de  mettre  hors  de  doute  ce  premier  principe,  que  la 
terre  est  toujours  (c'est-à-dire^  immobile)  au  centre  du  ciel  étoile..  C'est  sous  ce 
point  de  vue^,  qu'il  faut  juger  l'auteur  de  l'^^/ma^^^é,  si  l'on  veut  lui  ren- 
dre-justice-  Ses  épicycîes  5  dont  Hipparque  s'était  servi  3oo  ans  avant  lui,, 
pour  expliquer  l'irrégularité  du  mouvement  du  soleil,  et  Appollonius  ^00 
ans  avant  Ptolémée,  pour  expliquer  les  stations  des  planètes,  seront  plus  dig- 
nes de  noire  attention,  si  nous  nous  rappellerons,  c[ue  ces  épicyles  firent  par- 
venir Kepler  à  la  connaissance  des  véritables  mouvemens  célestes^  et  que  par 
un  léger  changement  de  riij^pothèse  même  de  Ptolémée  (^),  Kepler,,  sans  se 
servir  de  l'ellipse,  découvrit  le  vrai  mouvement  elliptique^  comme  on  le.  verra 
par  la  suite.. 

Le  tems  de  Ptolémée  fut  suivi  de  sept  siècles,  qui'  ne  nous  préseiî- 
tent  presque  aucune  observation,  ni  aucune  trace  d\ine  astronomie  ration- 
nelle. Les  Arabes  du  neuvième  au  quinzième  siècle  nous  ont  laissé  des  ob- 
servations astronomiques  qui  ne  sont  pas  sans  mérite f  m.ais  dans  tout  ce  qui 
regarde  l'astronomie  rationnelle,  ils  ne  changèrent  rien  à  ce  qu'ils  trouvèrent 
dans  l'Almageste.  Ainsi  cette  science  était  tombée  en  oubli,  pendant  une  pé- 
riode d'à  peu  près  quatorze  siècles  j,  jusqu'à  l'époque  où,  Copernic  vint  lui 
donner  une  nouvelle  existence. 

Les  passages  des  anciens,  où  Copernic,  d'après  son  propre  aveu,  puisa 
îa  connaissance  de  l'arrangement  du  système  solaire,  et  qui  prouvent  que, 
îongteras  avant  Ptolémée,  on  en  eut  ùqs  idées  fort  justes^  se  trouvent  recueil- 
lis dans  plusieurs  livres.  Quand  ou  considère  que  ces  passages  sont  tout-à-fait 
isolés,    sans  liaison  avec  d'autres  connaissances  qui  en  sont  la  base,    et  sans 

(t)  ^linag.  L.  I.  Ch.  6. 
_   (i)  En  substituant  le  lieu  vrai  du  soleil  au  lieu  moyen,    et   un  œouvein^'nt  des   planètes  le  long 
du  diamètre  de  l'epicycie  pour  celui  sur  la  périphérie. 
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aucune'  preuve  qui  aurait  pu  faire  naître  ce  système  qui   parait  si  peu  natu- 
rel?,   on   est  presque  porté  à  penser,   qu'il  y  eut  un  tems    dont   la  mémoire 
s-ést   perdue,   où  une  connaissance  juste  et  ^complette  de  la  structure  de  l'unî- 
vers  était  généralement  répandue.  Le  système  des  Egyptiens   est,  à  Tégard  des 
d'eux:  planètes  inférieures,,  parfaitement  d'accord  avec   ceux  de  Copernic  et  de 
Tyçlio,   en   expliquant  les  stations  et  les  rétrogradations  de  ces  planètes  par  leur 
mouvement  autour  du  soleil.     Cette  explication  a   trop  de  simplicité  et  d'élé- 
gance ,   pour  qu'un  esprit  pliilosopîiique  comme   celui  de    Copernic  n'en  pro- 
fitât pas.    Mais  je  ne  sais ,  si  l'on  a  remarqué   que  le  système  des  Egyptien? 
est  dans  le  fond  d'accord  avec  celui  de  Ptolémée,  ou  qu'il  n'en   diffère   toul 
au  plus   que  par  la  substitution  du  lieu  vrai  du  soleil  au  lieu  moyen,  comme 
on  le  verra  par  la  suite.    Rien  ne  paraît  plus  aisé  que  d'étendre  l'hj^potlièse 
des    deux   planètes  inférieures  aux  trois  planètes  supérieures,   mais   celui  qui 
eut,  la  sagacité    et    le  courage,  de  voir  et  de  dire  ce  que  l'on  n'avait  aperçu 
ou  osé   dire  pendant  deux  mille  ans,  mérite  certainement   le  nom  d'inventeur. 
Le  mouvement  des  planètes  supérieures  autour  du  soleilne  suffit  pas,  comme 
celui  des  inférieures,  pour  expliquer   leurs  stations  et  rétrogradations:  il  faut 
encore  supposer  que  le  soleil  ou  la  terre   soit  en  mouvement.  Copernic  clioi-- 
sit    le    dernier   mouvement,     sans    en   avoir   d'autres    preuves    que   l'analogie- 
des  autres    planètes,-    et     la    simplicité     et  l'élégance    de  l'hypothèse.     Tycho- 
choisit    le    premier  mouvement,,  parce  qu'il  ne  voyait;  aucune  raison:  propre- 
ment  astronomique,    pour  s'écarter  de  ce  qui   parait  le  plus  naturel  au  pre- 
mier coup  d'oeil.  L'un  et  l'autre  procédèrent  conséquemment,  le  premier  plu- 
tôt en   esprit  systématique,   l'autre  en  astronome.  Le  profit  que  Copernic  lui- 
même  tira  de  son  système,    est  peu  de  chose.  La  seconde  inégalité   des  plané- 
teS'    fut  expliquée,.,  mais  à  l'égard  de  la  première,    Copernic,,  aussi  bien   que 
Tycho,  s'en  tint  aux  épicycles  de  Ptolemee,  et  les  embrouilla  encore  davan- 
tage.    Il   réduisit  j    à  l'instar  de  Pîolémée,=  tous  les  mouvemens,^^  non  pas  au 
lieu  vrai  du  soleil,  mais  au  lieu   moyen,   à  un    poipt  purement  fictif.  La  dé- 
couverte   de    l'arrangement    àes   orbites   planétaires  était  faite,   mais  la  nature 
de   ces  courbes,    et  les  lois  du  mouvement  n'étaient  pas  mieux  connues  que- 
du.  tems  de  Ptolémée.   Cependant  Tycho,  grâce  à  son  activité  et  à  son  habi- 
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Mté,  avait  achevé  une  suite  si  complette  de  bonnes  observations,  qu'un  seul 
homme  fut  capable  d'en  déduire  toute  l'astronomie  rationnelle,  et  "toutes  les 
lois  des  mouvemens  célestes.  Quand  on  voit ,  avec  quelle  gratitude  Kepler 
reconnaît  son  bonîieur  de  pouvoir  profiter  des  observations  de  Tychoj  com- 
bien de  fois  il  convient,  qu'il  n'aurait  pu  aToir  une  idée  des  plus  importan- 
tes de  ses  découvertes ,  s'il  n'avait  pu  se  fier  à  ces  observatio||s  à  une  mi- 
nute prèsj  quand  on  considère,  combien  l'art  d'observer  était  imparfait  avant 
l'yclio,  en  peut  à  peine  décider  lequel,  de  Tycho  ou  Copernic,  a  rendu  les 
plus  grands  services  à  l'-astronomie. 

L'iij'pothèse   de  Copernic  avait  beaucoup  simplifié  le  plan   de  la  stru- 
cture  de    l'univers,    et    facilité    le    travail  des   astronomes  à   l'avenir:    Tycho 
avait    fourni    un    trésor   de    matériaux    précieux,    pour  élever  iin   grand    mo- 
Hument;    mais    le    génie    créatevu-  manquait    encore,     qui  sût  profiter  de  ces 
matériaux,    et    mettre    le   premier    la   main    à  la  construction.     Kepler  entre- 
prit cet  ouvrage,    et  il  facheva.    Il  n'y   a  peut-être  aucune    découverte,    qui 
ait  moins  dépendu   du  liazard,     qui  ait   demandé    d'aussi  vastes  connaissances, 
un     zèle   aussi   infatigable,    et    un    esprit  aussi  systématique,    que    celles    de 
Kepler.     Si    d'un    côté,    il    faut   respecter  l'hcanme   qui,    pour  Famour    de   la 
vérité^    entreprit    plusieurs    fois    ces    immenses    calculs,    et  ne  se    laissa     pas 
décourager  par  tant  d'essais   inutiles,  il  faut,   de  l'autre,  admirer  le  génie  qui, 
sans    être    accablé    par    d'innombrables    difficultés,    se  fra^^a  toujours  un  nou- 
veau chemin,   qui  sut  choisir  les   circonstances  les  plus  favorables  pour  cha- 
que   observation;    celui  dont   fesprit   philosophique  tourna   ses  hypothèses  de 
tous  côtés^  et  les   rejeta  avec  une  impartialité  sévèrCj   si  elles  ne  se  trouÂ'aier.t 
pas  à   toute   épreuve^-   qui   ne  fit  un   nouveau  pas,   qu'après   de   mûres  réilexi- 
ons    et   avec    toute  la  rigueur  de  la   logique;    et  qui  enfin   ne   se   décida  sur 
la  nature  des    orbifes   planétaires,   que   lorsque  presque  chaque  point  en  avait 
été   déterminé    par   un   calcul    particulier,   et   par  la  comparaison   d'un  grand 
nombre    d'observalions .    de    sorte   qu'il    n'y   eût  .qu'une  seule  courbe  qui    pût 
être   décrite  par  tous   ces   points.  On  peut  dire  que  Kepler  a  fait  ses  décou- 
vertes,   parce    qu'il    a  voulu    les  faire;    et  que    les  services   qu'il  a   rendus  à 
rastronomie^  sont  uniques  comme  son  génie. 
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Il  est  le  fondaleuï  de  l'astronomie  rationnelle,  dont  la  plus  grande 
partie  a  pour  objet  aujourd'hui,  d'expliquer  les  lois  de  Kepler,  de  raconter 
leur  découverte,  et  d'en  faire  l'application  au  calcul  astronomique.  L'astrono- 
mie lui  doit  plusieurs  des  plus  belles  méthodes,,  dont  on  se  sert  encore 
pour  déterminer  les  orbites  planétaires.  Pour  étudier  la  manière  dont  Kepler 
parvint  à  faire  ses  découvertes,  il  faut  bien  connaître  les  hypothèses  de  Pta- 
iémée,  et  ses  méthodes  dont  plusieurs  sont  encore  employées  avec  fruit.  La 
liaison  entière-  de  l'astronomie  est  la  preuve  la  plus  complette  de  la  vérité 
du  système  de  Copernic:  on  peut  cependant  prouver  particulièrement  les  deux 
parties  les  plus  importantes  de  ce  système,,  le  mouvement  annuel  et  le  mou- 
vement diurne  de'  la  terre.  Ces  deux  vérités,  étant  démontrées,  serviront  de 
base  à  la  théorie  entière  du  système  solaire,  et  même  des  étoiles  fixes;  et 
l'on  peut  concevoir  de  la  liianière  suivante,  la  marche  que  l'esprit  humaia 
a  suivie  dans  cette  savante  carrière.. 

Dès  que  les  habitâns  de  la  terre  levèrent  les  yeux  au  ciel,  le  premier 
objet  qui  attira  leur  attention,  fut  le  mouvement  diurne  de  cette  voûte  parsemée 
d'étoiles.  L'ob&ervation  que  cette  rotation,  autant  qu'ils  en  purent  juger,  se 
faisait  toujours  en  tems  égaux,  et  qu'elle  ne  changeait  point  la  situation  réci- 
proque des  astres  qui.  formaient  toujours  les  m.êmes  groupes;  cette  observa- 
tion, dis-je,  fut  pi'obablement  la  première  qui  développa  la  grande  idée,,  que 
les  mouvemens  célestes  ne  sont  pas  l'effet  d'un  pur  hazard,  et  qui  excita  le 
désir  de  connaître  les  lois  suivies  par  ces  mouvemens,  ou  de  soumettre  aux 
recherches  astronomiques,  les  changemens  qui  se  font  dans  le  ciel.  L'invaria- 
bilité de  la  situation  des  étoiles  fixes,  l'uniformiîé  et  la  direction  du  mouve- 
ment diurne,-  furent  donc  la  base  de  toutes  les  connaissances  asti'oi>«miques.- 
La  vicissitude  des  saisons,  si  importante  pour  les  premiers  besoins  et  les 
occupations  Jes  plus  ordinaires  de  leur  vie  ,  et  la  variation  des  formes, 
sous  lesquelles  la  lune  éclairait  leurs  nuits,  les  engagea  à  observer  les 
mouvemens  propres  du  soleil  et  de  la  lune,  qu'il  est  si  aisé  de  discerner 
de  la  révolution  du  ciel  entier.  Le  mouvement  rapide  qui  fait  parcourir 
à  la  lune,  dans  une  seule  nuit,  une  partie  si  considérable  de  son  orbite 
parmi,  les  étoiles ,    et  qui  la  ramène  au  bout  de  27  jours,  à  la  même  étoile. 
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explique  très-bien  ce  phénomène,  savoir  que  la  révoluiion  de  la  lune  a  été  exa- 
ctement  connue,  il  y  a  deux  mille  ans,  et  peut-être  bien  davantage,  tandis  que  celle 
du  soleil  n'a  été  déterminée  avec  la  même  précision  que  dans  les  tems  modernes, 
Xe   mouvement  propre    de    la   lune    et  du  soleil  est   donc   la  seconde    décou- 
verte,   clont  Fastronomie  fut    eriricbie.     On  apprit  par  là  qu'outre  le  mouve- 
ment diurne,    il  y  en   avait  d'autres,    peut-être   encore  inconnus;     ce  qui  ex- 
cita   de    riouTeau    l'attention.     En    observant  évec   plus^  de   soin,    ou  aperçut 
bientôt,   qtie  quelques  nns   des  plus  brillans  astres  du  ciel    changeaient  assés 
•rapidemerit  le.urs  situations  jrelativement   aux   autre*.     On    en    découvrit    cinq 
qui  erraient  parmi  les  étoiles  fixes,  et  qui,  par  cette  l'aisoii,  furent  distingués 
par    le  nom    de    planètes:    ce    qui   ouvrit   à  l'astronomie  un  nouveau   champ. 
Le   mouvement  diurne  dont  on  était  parti,  et  qui  avait   servi  de  guide  dans 
toutes    les    recherches,    est   wvjbvme    et    circulaire.     Il   était    donc   naturel  que 
les  anciens  établirent  le  principe,   que  tous  les   mouvemens  célestes   ne  pou- 
Taient  être  qu'uniformes   et  circulaires.,    d'autant   plus  qu'ils  croyaient  aperce- 
voir   dans    ces    deux    espèces    de    mouvement   uiie    perfection    supérieure,    la 
seule    qui    pût   convenir   au  plan   de  la  sagesse  suprême.     Ils   ne  se    seraient 
jaiîiais    avisés    de    penser    que   le   mouvem^ent  vrai   des   corps   célestes  pourrait 
être  diEerent  du  mouvement  apparent,    ou   de  séparer  l'astronomie  sphérique 
de  lu  rationnelle,    si  tous  les  niouvemens  apparens  avaient  pu  être  soumis  à 
ces    deux   lois.     Mais  iis   découvrirent  bientôt  des   écarts  considérables  de  ces 
lois,  mêm.e  dans  le  mouvement   du  soleil,  et  encore  davantage  dans  celui  de 
la    lune.     Le    mouvemxPnt    diurne    du    soleil    était    tantôt    de  plus,    tantôt   de 
moins  d'un  degré;    la  lune    parcourait    dans   un    jour   plus    de    i5**,    dans  un 
autre  moins  de   12.^,  et  son  diamètre  apparent  qui  a   des  variations  de  4'»  fit 
voir  clairement,  que  cet  astre  se  rapproche  de  la  terre,  et  s'en, éloigne.    Sou, 
mouvement   n'était  donc  ni    uniforme    ni    circulaire.     Que    l'un   et    l'autre    a 
lieu- dans   les  mouvemens  serais,    non-seulement   de   la  lune,  mais   de  tous  les 
astres,    c'est  une  découverte  de  l'asikOnomis   moderne.     Les  anciens  ne  pou- 
vaient pas  s'en  persuader:  il  leur  parut  plus  raisonnable,  d'attribuer  ces  irré- 
gularités uniquement  au  mouvement  apparent,  que  de  prendre  l'apparence  pour 
la   vérité,    avec   la   précipitation   de   l'ignorance;    et   il  faut  convenir,    qu'ils 
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^vaieftt  parfaifement  raison,  tant  que  les  observations,  qui  doivent  tout  dé- 
cider  finalement.,  n'éteient  pas  contraires.  Selon  eux,  ces  niouvemens  ne 
paraissent  irréguliers,  que  parce  que  nous  ne  les  voyons  pas  du  vrai  point 
sje  vue,  ou  parce  que  la  terre  ne  se  trouve  pas  dans_Je  point,  autour  du:- 
auei  les  mouvemens  sont  uniformes  et  circulaires.  Ils  clierchaient  donc  ce 
point  par  des  observations,  et  tâchaient  de  montrer-,  de  quelle  manière  la 
combinaison  de  plusieurs  mouvemens  uniformes  et  circulaires  pourrait  pro- 
duire un  mouvement,  qui  devrait  paraître  aux  habitans  de  la  terre  aussi  ir- 
régulier,  que  l'expérience  nous  le  fait  voir. 

Cette  irrégularité  était  encore  plus  frappante  dans  le  moiivement 
des  planètes.  Leur  vitesse  varie  tellement,  que  souvent  elle  devient  nulle 
ou  même  négative-.  Elles  sont  immobiles  pendant  quelque  tems  ,  au  bout 
duquel  elles  reprennent  leur  mouvement ,  mais  dans  une  direction  oppo- 
sée à  la  précédente:  il  était  naturel  d'essayer .  si  l'iij'potlièse  qui  avait  été 
employée  avec  tant  de  succès  par  rapport  au  soleil  et  à  la  lune^  iie  pouvait 
pas  aussi  être  appliquée  aux  planètes.  Il  leur  parut  impossible  que  le  véritable 
mouvement  des  planètes  fût  si  irrégulier |  d'où  ils  eonclurent  avec  raison, 
que  la  terre  n'était  pas  le  point  d'où  il  fallait  regarder  ce  mouvement ,  ou 
ïe  centre  autour  "duquel  il  se  fait*  Oii  employait  donc  les  mêmes  hypothèses 
pour  les  planètes  que  pour  le  soleil j  en  y  apportant  selon  les  besoins  de 
légers  changemens,  tant  pour  les  accorder  avec  les  observations,  que  pouE 
les  simplifier. 

Ainsi  naquit  l'astronomie  rallonneile,  -  qai  est  enliërement  fondée  sur 
cette  proposition  très-philosophique,  que  les  lois  de  la  nature  sont^  extrêmement 
simples,  et  qu*en  conséquence,  si  les  mouvemens  célestes  nous  semblent  irrégulîerSj, 
c'est  parce  que  nous  ne  sommes  pas  placés  dans  un  point  de  pue  convenable.  Les 
différentes  applications  de  cette  grande  vérité  ont  fait  naître  les  divers  sy- 
stèmes du  monde.  Les  anciens  astronomes  croyaient  que  la  simplicité  exi- 
geait le-  mouvem.ent  circulaire  et  uniforme  5  les  astronomes  modernes,  ayant 
découvert-,  que  l'un  et  l'autre  était  contredit  par  les  observations  ^  pensaient 
que,  sans  déroger  à  la  simplicité,  il  était  permis  de  substituer  l'ellipse  au 
cercle,    et    de   remplacer   l'uniformité  par  nue  autre  loi  non  moins  simple; 
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enfin  ils  aperçurent  que  cette  supposition  était  parfaitement  confirmée  par 
les  observations  et  les  lois  générales  de  la  dynamique.  Les  systèmes  des  an- 
ciens étaient  fondés  sur  la  supposition,  que  la  terre  était  en  repos,  ce  qui  les 
força  de  combiner  une  foule  de  cercles  arbitraires,  qui  étaient  contraires  à 
une  saine  physique,  et  qui  ne  satisfaisaient  que  rarement  aux  observations. 
Le  système  moderne  est  beaucoup  plus  simple,  et  parfaitement  d'accord  avec 
la  physique  et  les  observations ,  parce  qu'on  a  donné  à  la  terre  un  mouve- 
ment, qui  explique  justem.ent  les  phénomènes  qui  présentent  les  plus  grandes 
diiiicultés. 

La  base  de  l'astronomie  moderne  est  donc  un  double  moui^'ement 
de  la  terre ,  sa  rotation  sur  un  axe  ,  et  son  mouvement  de  translation 
autour  du  soleil.  Le  premier  explique  d'une  manière  fort  simple  le  mou- 
vement diurne  du  ciel  entier;  le  dernier,  combiné  avec  la  rotation,  re- 
présente clairement  tous  les  phénomènes  du  soleil  ,  qui  succèdent  Tun  à 
l'autre  dans  une  année  {Lwre  /.)•  —  Comme  le  lieu  de  chaque  corps 
céleste  est  déterminé  par  les  étoiles  fixes,  et  que  toutes  les  observations 
s'y  réduisent  finalement,  il  est  nécessaire  avant  tout,  d'approfondir  la  théo- 
rie des  étoiles  fixes ,  et  d'examiner  les  changemens  qui  peuvent  avoir  lieu 
dans  leurs  positions  ,  et  qui  ,  à  l'exception  de  quelques  anomalies  à  peine 
sensibles  ,  sont  relTèt  du  mouvement  de  la  terre  :  c'est  le  sujet  du  //. 
Livre.  —  Notre  système  planétaire  est  pour  nous  la  plus  importante  partie  de 
l'astronomie.  Les  irrégularités  apparentes  des  planètes  ont  donné  lieu  au 
, système  qui  est  aujourd'hui  généralement  adoptéj  m.ais  tant  que  la  théorie  du 
soleil  n'est  pas  bien  établie,  on  ne  saurait  tirer  de  justes  conclusions  des  ob- 
servations des  planètes.  Le  ///.  Livre  traite  du  vrai  momemeîit  du  soleil  et 
des  planètes. —  Si  les  lois  que  l'on  avait  trouvées  pour  les  planètes,  senties 
'Véritables  lois  de  la  nature,  elles  seront  générales,  et  également  applicables 
&  la  lune:  c'est  à  cette  application  que  l'on  doit  le  parfait  accord  de  la' 
théorie  moderne  de  la  lune  avec  les  observations  {Livre  IV.). —  La  suite  im- 
médiate de  cette  connaissance  plus  juste  des  mouvemens  du  soleil,  de  la 
lune,  et  i\(:&  planètes,  est  une  théorie  exacte  des  êcVpses  solaires  et  lunaires, 
di-'S  occultations  u étoiles  par  la  lune,    et  des  passages  des  planètes  inférieures 
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sur  îe  soleil  (Livre  V  et  VT.).  —  Ce  qne  la  théorie  de  la  hme,  et  celle  des 
éclipses  qui  en  dépend,  a  de  particulier,  s'applique  de  même  à  quelques  as- 
tres, découverts  dans  les  tems  modernes,  lesquels  ainsi  que  la  lune,  décri- 
vent leui's  orbites,  non  autour,  du  soleil,  mais  autour  d'une  planèie:  ce  qui 
a  donné  lieu  à  la  théorie  des  satellites  (Livre  VLL),  —  Les  anciens  ne  connais- 
saient qu'une  très-petite  partie  du  système  solaire,  sept  corps  seulement.  Une 
partie  considérable  de  ce  système,  les  comètes  n'avaient  jamais  été  observées 
par  eux;  il  y  avait  même  peu  d'astronomes  qui  leur  accordassent  le  rang 
de  corps  célestes.  L'attention  que  les  astronomes  modernes  ont  dirigée  sur 
les  comètes,  les  a  mis  en  état  de  se  convaincre  de  la  généralité  des  lois 
du  mouvement,  suivies  par  les  planètes,  et  de  se  faire  une  idée  juste  de 
l'étendue  du  système  solaire.  La  théorie  des  comètes  est  encore  loin  de  su 
perfection,  et  à  juger  par  la  nature  de  l'objet  même,  elle  le  sera  apparem- 
ment toujours.  Les  nouvelles  comètes  qui  paraissent  annuellement  pour  la 
première  fois ,  et  celles  qui ,  dans  les  tems  futurs ,  après  avoir  achevé  leurs 
orbites,  reviendront  pour  la  seconde  fois ,  rendront  sans  doute  cette  théorie 
pins  complette.  C'est  elle  qui  marque  le  point  où  l'astronomie  de  chaque 
époque  doit  s'arrêter,  et  laisser  aux  tems  futurs,  à  renouer  le  fil.  Les  co- 
metesy  et  les  conclusions  que  l'on  en  peut  tirer  relativement  à  la  grandeur 
et  l'arrangement  du  système  molaire,  terminent  cette  partie  de  l'astronomie 
{Jivre  VIIL.). 
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§.  I.  JLia.  première  observs^^tion  astronomique,,  qxii  est  en  même  tems: 
le  fonderaent  '  de  toutes  les  autres,,  savoir  la  rotation  diurne  du  ciel,  n'est 
peut- être  qu'apparente,  et  s'explique  parfaitement,  comme  on  l'a  vu  (I.  §.112.), 
en  supposant  que  la  terre  tourne  en  azj.  heures  sur  un  de  ses  diamètres,  dans 
IjB  sens  opposé.  Lequel,  de  ces  deux  mouvemens  est  le  véritable,  la  rotatioa. 
de  la  terre,  ou  la  révolution  du  ciel  entier;  c'est  une  question,  dont  la  sor- 
iution  demande  d'autant  plus  de  soin,  que  beaucoup  de  siècles  se  sont  écou^- 
Ips,  avant  qu'on  pût  la  décider  avec  un  haut  degré-  de  certitude..  En  gêné- 
liai,  il  n'est  pas  aisé  de  décider  avec  une  certitude  géométrique,  si  un  mou- 
Tement  que  nous  croyons  voir,  est  réel  ou  seulement  apparent:  car  quel  que 
soit  le  mouvement  d'un  corps,  on  pourra  toujours  en  expliquer  tous  les. 
phénomènes,  en  supposant  que  le  corps,  est  en  repos  et  que  l'observateur  a 
un  mouvement  convenable..  L'organe  de  la  vue,,  par  sa  nature  niême,  ne 
peut  nous  faire  apercevoir  que  le  mouvement  relatif,  lequel ,  à  la  vérité^. 
ne    peut    exister    sans    un    mouvement  quelconque  dans  FespHce  absolu-,    les. 
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yevix  peuvent  ^lonc  nous  apprendre  l'existence  d'un  mouveraeni  absolu,  mais 
non  pas  sa-  qualité^  ils  ne  sauraient  décider,  auquel  des  corps,  dont  la  si- 
•  tuation  relative  change^  le  mouvement  absolu  appaEtient.  Les-  conclusions 
que  l'on  tire  des  eCièin  du  mouvement,,  pour  en  délerniiner  la  cause,  ne  don- 
neront jamais  une  certitude  mathématique,  surtout  lorsque  ces  effets  ne  sont 
pas  physiques  mus  opciques.  La  parallaxe  des  étoiles  lL\:es  par  ex.  donne- 
rait au  niouyenient  annuel  de  la  terre  le  plus  haut  degré  de  probabilité; 
tQutetbis  il  n'est  pas  impossible,  que  les  étoiles  mêmes  aient  ce  motirement 
annueL  Cependant  ces  effets  sont  tels  qu'ils  produisent  une  certitude  mo- 
rale, qui  ne  peut  manquer  de  convaincre  un.  homme  raisonnable.  Les  eliets 
physiq^ues  donnent  encore  plus  de  certitude.  Si  par  ex-  un.  corps  tourne 
sur  son  axe,  tontes  le5  molécules,,  placées,  hors,  de  l'axe,  éprouveront  une 
force  centrifuge,.,  et  cette  force  ne  peut  exister  sans  la  rotation.  La  dernière 
es-t  donc  prouvée  par  la.  première j  mais-  pour  démontrer  Texistence  même 
de  la  force  centrifuge,,  il  faut  des  preuves  qui,  sans  établir  la  certitude 
mathématique,  donneront  une  entière  conviction  a  quiconque  en  est  suscep- 
tible.. Comme,  en  général,,  tout  mouvement  ajbparent  suppose  un  mouvement 
réel,  le  philosopîie  n'hésitera  pas  à  adopter  celui  qui  a  la  plus  grande  pro- 
habilité  et.  le  moins,  de  difficultés.  Les  preuves  pour  le  mouvement  de  la 
terre  se  divisent  donc  en  deux  classes j.  dont  la  première  renferme  celles 
qiii  sont  fondées  sur  la  con.vicri.on  intérieure ,.  et.  la  seconde  celles  qui.  rc- 
chcr.chent  les  efiels   de   ae  mouvement,   pour  en   déduire  la.  cause,. 

§.  2.  Pour  expliquer  le  mouvement  diurne,,  il  faut  supposer,,  ou.  que^ 
t'eut,  le  ciel  étoile  circule  auiour  de  la  terre,  ou  que  celle-ci  tourne  sur  soa 
axe;  et  q,uiccnque  est  sans  préjugés,  n'hésitera  pas.  à  préierer  la  dernière  ex-- 
piicdtion,!  tiès.  qu'il  sei^a  persuadée  que  l'une  et.  l'autre  satisiait.  également  à: 
tDUS  les  phémûmèneSà  D'un,  côté,  on  ne  voit  que  d'innombrables.  difEcullés,. 
de  l'autre  la  plus  grande  simplicité.,  La  distance  de  la  plus  proche  étoile  à 
îa  terre  est,,  comme  on.  verra  dans  la  suite,  au  moins  égale  à  200000-  demi^- 
diamètr.es  de  l'orbite  terrestre,  un  espace  que  la  lumière  même  emploie  troiS' 
ans  à  parcourir:  cette  ligne  immense  strait  donc  le  rayon  d'un  cercle,  dont' 
lit  cuT.o.nférence,-six  fols  plus  grande,,  st-rait  parcourue  par  rëioiie  en  o^-.h^^'^^^h 
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d'où  il  suivrait  une    vitesse,  3.6.'à65  fois  ou  6070  fois  plus  grande  que  celle 
de    la    lumière.      Cette     étoile    parcourrait    donc    plus    de    270    millions     de 
lieues   (^),    ou    plus   de    deux  fois  la  circonférence  entière   de  l'orbite  de  la 
terre,  en  une  seconde^   et  la  distance  de  cette   étoile  n'est  rien  en   comparai- 
son  de  celle    de   la  voie  lactée.     Il  est   vrai  que  ce  que  nous  appelons  grand 
ou  petit,  près  ou   loin,  ne  sont  que  des  idées  relatives;  mais  enfin  tout  dans 
la   nature    a  ses  bornes  qu'il  ne  faut  pas  franchir  arbitrairement,     quand    on 
a  le  choix  entre   deux  hypothèses,   dont  l'une  épouvante  l'imagination,  tandis 
que   l'autre  est   conforme  à  nos    idées  ordinaires  de   la  grandeur  et  de  la  vi- 
tesse, dont  l'une  suppose  des  mouvemens  si  rapides  que  tout  ce  que  nous  con- 
naissons de  la  nature,  ne  suffit  pas  pour  nous  former  une  idée  qui  en  approche 
seulement,    l'autre   y   substitue    une    vitesse    qui    est   surpassée    par  plusieurs 
phénomènes    très-connus    de    la  nature.     Si   l'on  fait  tourner  la  terre  sur  soa 
axe,    un   point  de   son  équateur  décrira  en  24  heures  un  cercle  de  54oo  li* 
eues,    en   une    seconde   la   seizième   partis   d'une  lieue;    cette   vitesse  est  un 
peu    plus    grande   que    celle    du  son,   et  4600  millions  de   fois  moins  grande 
que    la   précédente.     Le    contraste    sera   encore    plus  frappant ,    si    l'on  com- 
pare la  grandeur  des  étoiles   avec  celle  de  la  terre.     Il  est  très-probable    que 
les    étoiles    ne    sont  pas  moins    grandes  que  le    soleil,    ou  1200000  fois  plus 
grandes    que   la    terre:    il    faudrait  donc    supposer,    que  des  millions  de   ces 
corps  immenses   circulent,  avec  une  vitesse  qui  surpase  toutes  nos  idées,  au- 
tour d'un  corps  qui   n'est  qu'un   point  par  rapport  à  eux,    pour  épargner  à 
ce  petit  corps  un  mouvement   médiocre. 

Il  y  a  d'autres  circonstances  qui  rendent  ce  mouvement  encore  plus 
improbable.  On  a  vu  (I.  §.  93.),  que  la  précession  des  équinoxes  est  un 
mouvement  de  l'équateur,  qui  ne  change  ni  l'obliquité  de  i'écliptique,  ni  la 
situation  des  astres  relativement  à  elle.  La  précession  s'explique  donc  par 
un  mouvement  des  pôles  de  l'équateur  autour  de  ceux  de  I'écliptique  (Voy. 
ci -dessous  §.  3o.)^  et  ce  mouvement  ne  suppose  qu'une  petite  oscillation 
de    la    terre.      Si     l'on    suppose    au     contraire     la    terre    immobile  ,     il     faut 

(ij  Ce  sont  des  tieue»  d'Atletuagnc,    dont  i5  au  degré,  que  j'employerai   constamment  dans  cet 
ouvrage. 
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aussi  supposer  que  le  plan  de  l'équateur  céleste  est  immobile,  parce  que  les 
observations  nous  apprennent  que  les  latitudes  des  lieux  ne  changent  pas, 
et  que,  par  conséquent,  Taxe  du  monde  passe  constamment  par  les  .mêmes 
points  de  la  terre  (I.  §•  4'-)'  il  faut  donc  supposer  un  mouvement  de  i'é- 
clipiique  sur  l'équateur,  un  mouvement  qui  enlraine  tous  les  astres,  tous  ces 
corps  immenses,  dispersés  à  des  distances  très-différentes,  puisque  leur  posi- 
tion relativement  à  l'écliptique  ne  change  point.  Un  autre  mouvement  semblable 
du  ciel  étoile  résulterait  de  la  nutation  (I.  §.  88.  8g.),  qui  s'explique  d'une  manière 
si  simple  par  une  petite  oscillation  de  la  terre.  Il  serait  inutile  d'ajouler  encore 
un  mot,  pour  faire  voir,  laquelle  des  deux  hypothèses  est  la  plus  vraisemblable. 
§.  3.  Le  mouvement  du  ciel  étoile,  mais  plus  encore  les  particularités 
de  ce  mouvement,  sont  tout-à-fait  contraires  aux  principes  de  la  mécanique. 
Chaque  mouvement  circulaire  suppose  nécessairement  une  force  centrale,  con- 
stamment dirigée  vers  le  centre,  lequel  serait  ici  la  terre.  Supposer  qu'une 
force,  répandue  dans  l'espace  immense  de  l'univers,  à  des  distances  que  l'oeil 
n'atteint  pas,  une  force  qui  entraine  d'innombrables  soleils  avec  une  rapidité, 
par  rapport  à  laquelle  celle  de  la  lumière  n'est  rien  —  que  cette  force  in- 
concevable réside  dans  un  corps  qui  n'est  qu'un  atome  par  rapport  à  ces 
soleils^  que  cet  atome  ait  une  sphère  d'activité  ,  étendue  à  l'infini  sans 
s'affaiblir  —  c'est  une  opinion  si  contradictoire  en  elle-même  ,  qu'elle  ne 
pouvait  être  adoptée  que  par  des  préjugés  enracinés  ,  ou  par  la  plus 
honteuse  ignorance.  On  ne  conçoit  pas  ,  par  quelle  raison  la  terre  seule, 
un  des  plus  petits  corps  célestes  que  nous  connaissions,  aurait  cette  force 
centrale  d'une  si  grande  intensité  ,  que  les  forces  centrales  de  tous  les 
autres  corps  ,  incomparablemeiit  plus  grands,  disparaissent  totalement,  en- 
sorte  que  le  mouvement  diurne,  au  lieu  d'être  altéré  par  la  réaction  de  tous 
ces  corps,  continue  d'une  manière  uniforme  et  non-interrompue  depuis  tant  de 
siècles.  En  supposant  même  que  la  force  centrale  de  la  terre  fût  assés  grande  pour 
produire  la  révolution  du  ciel,  il  en  résulterait  toutefois  un  mouvement  de  la 
ierre.  L'attraction  qu'un  corps  exerce  sur  un  autre ,  n'est  autre  chose  qu'une 
tendance  à  s'approcher  de  lui;  et  la  terre  irait  à  la  rencontre  des  plus  gran- 
des masses ,   précisément  parce  qu'elle  les  attire ,  ainsi  qu'un  petit  aiman  ap- 
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proche'  d'une  grende  masse   de  fer.    Aucune  action  ne   peut   exisler  sans  réa- 
ction', un  corps  qui  attire   un   autre,  en  est  également   attiré,  et  d'autant  plus 
fort,  que   la  masse  du  dernier  est  plus  grande,  ainsi   qu'on  le  vd-ra  dans  Vas- 
ironowie  vhjsique.    il  est   donc  impossible  que  la  terre  communique  du  mouve- 
ment à  ces  masses  innombrabks,  sans  en  recevoir  un  mouvement  incomparable- 
ment plus  grand.   D  ailleurs,  une  pareille  force  ne  suffirait  pas,  pour  expliquer 
le  mouvement  diurne.  Ce  mouvement  étant  parallèle  à  l'équateur,  les  astres,  pla- 
cés hors  de  Féquateur,   décrivent  des  cercles  dont  les  centres  ne  sont  pas  situés 
dans  la  terre,  mais  dans  l'axe  qui  est  une  ligne  fictive,  et  dont  les  plans  ne  pas- 
sent pas   par   la  terre,   mais  s'en  éloignent  à  l'infini.   La  force  centrale  qui  leur 
fait  décrire  des  cercles,   ne  pourrait  donc  pas  résider  dans  la  ierre^    elle  devrait 
être  dirigée  vers  un   point  de  l'axe,   un  point  géomiétrique,  un  rien.    Comme  il 
n'y  a  pas  de  doute,  que  les  distances  des  astres  à  la  terre  ne  soient  très-différen- 
tes l'une  de  l'autre,   ils  décriraient  des  cercles  de  différentes  grandeurs  en  tems 
égaux:  la  force  centrale  agirait  donc  plus  fort  dans  le  lointain;  il  faudrait  qu'elle 
fût  plus  faible  hors  de  l'équateur,   pour  mener  les  astres  avec  moins  de  rapi- 
dité dans  les  petits  cercles  parallèles,  et  qu'elle  fût  nulle  dans  le  sens  de  l'axe, 
cù  il    n'y  a  point    de  mouvement.    Tout   cela   est  contraire  à  la  nature  et  aux 
lois  des  forces   connues.   L'impossibilité    est   encore   plus  frappante,   quand  on 
considère    que    le  mouvement    propre    des    planètes    obéirait    et  résisterait  en 
même    tems    à   cette    force    qui  entraine  tout.     Pour  sentir  toute   la  force  de 
xet  argument,  en  n'a  qu'à  se  représenter  l'orbite   qu'une  planète  décrirait  sui- 
vant   cette  hypothèse,   et  la  force  qui  serait   capable   de  produire  un  mouve- 
ment aussi  compliqué  et  irrégulier:     que  Ton  se  nlppelle  les   sphères    solides 
des  étoiles  et  des   planètes,    que   les  anciens  éiaient  obligés   d'imaginer^  pour 
expliquer    la   révolution    de    tous    les    corps    célestes   dans  le  même   tems.     li 
fallait  une  sphère  particulière  à   chaque  étoile    et  à  chaque  planète^     et   l'on 
ne    conçoit    pas,    quel    lien    invisible    pourrait   joindre    ensemble    toutes    ces 
sphères,  infiniment  éloignées  fune   de  l'autie,    si  ferme  que,   depuis  des  mil- 
liers d'années  aucune  ne  s'est  détachée   des  autres.    Ces  voûtes  de  cristal  ont  été 
brisées  depuis  longtems,  par  fapparition  ties  comètes  qui  les  traversent  dans  tous 
les  sens,  en  venant  de  la  profondeur  du  ciel  pour  approcher  du  soleil  et  de  la  terre. 
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/ 
§.  4-   Depuis  rinvention    des   télescopes,    les   astronomes  lie   pouvaient 

plus    douter  de  La  rotation  de  la  terre,   ayant  devant  les  yeux  celle  d'autres 
corps   célestes.     Les    taclies    découvertes    sur   le  soleil,   sur  Jupiter,    Mars  et 
Vénus,    qui     disparaissent    et   reparaissent    du    côté    opposé,    dans  des  pério- 
des lixes^  prouvent  évidemment,   que   ces  corps,   dont  quelques  uns  sont  beau- 
coup plus  gi'ands  que  la  terre,   ont   une  rotation  encore   plus   rapide.     Il  n'y 
a   donc  pas   de  raison,   pour  exclure   la  terre  seule  de  ce  mouvement.     Pour 
sentir  toute  la  force  de  ce  raissonnement  fondé  sur  l'analogie,  on  n'a  qu'à  se  mettra 
à    la    place    d'un    habitant  de  Jupiter,    qui,   voyant  la   révolution  du  ciel   en 
dix  heures,  au   lieu   de   24?    aui'ait  le  même  droit  que  les  habitans  de  îa  ter- 
re^  de  mettre  le  ciel  entier  en  mouvement,  pour  laisser  sa  planète  en  repos. 
L'habitant  de  toute  autre  planète  ferait  le  même  raisonnement,  et  tous  se  trom- 
peraient,   parce    qu'un    mouvement   contredit  l'autre.     Ce  raisonnement,    faux 
pour  toutes  les  autres  planètes,  ne  saurait  être  juste  par  rapport  à  la  terre  seule. 
§.  5.    Quelque    certitude    que  ces  raisonnemens    donnent  à  la  rotation, 
de  la  terre,    on   ne  pourra  s'empêcher  de  demander     «si  cette  rotation   peut 
»se    faire    d'une    manière    si    insensible,    qu'aucune    trace  n'en  paraisse  sur  la 
«terre. «     La    solution    de    cette    question    donna    lieu    à    Newton   à  découvrir 
les    preuves  physiques    de  la  rotation  de   la    terre.   '  Ce  grand  génie  montra  le 
premier  par  la  théorie,   la  liaison  qui  existe  entre  la  figure   de  la  terre  et  sa 
rotation  ,    et    donna   par -là  lieu   au  nombreux  mesurages    entrepris    pour  dé- 
terminer  la   figure  de  notre  globe.  Si  la  terre   a  été    originairement  un  corps 
fluide  ou  mou,   elle   devait  prendre  d'elle-même  la  figure  sphérique,  tant  qu'el- 
le   resta    en    repos.     La    gravité    de    tous   ses   élémens  ne  permit  à  aucun  de 
s'élever   au    dessus    des  autres.     Dès   qu'une   partie  aurait  été  plus  élevée  que 
les   parties  voisines,  elle   se  serait  répandue  de  tous  côtés,  suivant  le  principe 
de  l'Iiydrostatique,  jusqu'au  rétablissement  de  l'équilibre  ou  de  la  forme  sphé- 
rique.  Mais  au  moment  où  la  terre  commença  à  tourner -sur  son  axe,  il   en. 
résulta   des    forces  centrifuges,   opposées  à   la  gravité,    qui  croissaient  avec  la 
vitesse    des  différens   points   de   la  terre.     Or   comme   les  points  de  l'équateur 
ont   la  plus  grande   vitesse,  que   d'ailleurs  c'est  le  seul  parallèle,    dans   lequel 
la  force  centrifuge  qui  agit   constamment  dans  le  plan  du  parallèle,    est  dia- 
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mêtralement  opposée  à  la  pesanteurj  la  gravité  de  ces  poinls  est  plus  dimi- 
nuée que  celle  des  autres,  par  deux  raisons:  reffêt  de  la  rotation  devait  donc 
être  le  même,  que  si  leS;  parties  de  l'équateur  étaient  moins  pesantes,  et  en 
général,  la  pesanteur  sur  la  terre  doit  diminuer,  à  mesure  qu'on  approche 
de  l'équateur,  La  pression  vers  le  centre,  exercée  par  les  parties  circompo- 
laires ,,  l'emporta  sur  celle  des  parties  équatoriales  :  la  teri^e  fut  aplatie  aux 
pôles,  en  s' élevant  vers  l'équateur.  Quand  même  la  terre  n'aurait  pas  été  fluide 
mais  solide  ,^  ce  que  nous  venons  de  dire,  serait  applicable  aux  eaux  qui 
couvrent  sa  surface:  elles  ne  seront  en  repos,  que  lorsque  la  terre  aura  pris 
la  figure  aplatie  qui  convient  à  l'équilibre.  Ayant  donc  trouvé  par  les  plus 
soigneuses  observations  (I.  §.  J92,),  que  la  terre  est  en  eilêt  aplatie  depuis 
l'équateur  jusqu'aux  pôles,  on  peut  en  tirer  la  conclusion,,  que  cette  figure 
Éjui  s'écarte  de  la  forme  spbérique,  est  l'effet  de  la  rotation  de  la  terre.  Il 
est  bon  d'observer  que  les  lunettes  ont  donné  une  preuve  sensible  même 
aux  3^6 ax,  de  la  liaison  entre  la  rotation  et  la  figure  aplatie  des  corps  céle- 
stes. Jupiter  j>  dont  la  rotation  se  fait  le  plus  rapidement,  a  un  aplatissement 
si  sensible^  qu'il  est  aisé  d'apercevoir  la  diiTérence  de  ses  diamètres:  on 
trouve  leur  rapport  à  peu  près  comme  i3  à  14,  ce  qui  est  biea  d'accord 
avec  la  théorie. 

§.  6.  Un  autre  effet  sensible  de  la  rotation  de  la  terre  fut  le  sujet 
d'une  objection  contre  cette  rotation.  Si  ia  terre  tourne  d'Ouest  à  l'Est,  dit-on, 
une  pierre  qu'on  laisse  tomber  d'une  haute  tour  ,  ne  peut  frapper  la  terre 
au  point  qui  était  verticalement  au  dessous  d'elle >  il  faut  que,  tombant  du 
côté  occidental,  elle  frappe  la  terre' à  une  ccrîaine  distance  de  la  tour,  et 
que  du  côté  oriental,  elle  rencontre  la  taur  en  iombani,  parce  que  celle-ci 
avance  vers  l'orient,  pendant  que  la  pierre  tombe  verticalement.  Cette  ob- 
jection est  réfutée  par  une'  expérience  que  tout  le  înonde  connaît.  Une  pier- 
re qu'on  laisse  tomber  du  haut  du  mût  d'un  vaisseau  allant  très- vite ^  ar- 
rive au  pied  du  mât,  malgré  le  mouvement  du  vaisseau 3  et  une  bille  qu'oa 
jette,  ou  que  l'on  pousse  sur  le  billard,  suivant  la  largeur  du  vaisseau,  ne 
dérive  pas  du  tout  vers  la  poupe  du  vaisseau.  La  raison  en  est  visible.  La 
pierre^  participant  au  mouvement   du  vaisseau  ou  de  la  terre,  avant  sa  cliûtej, 
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continuera,  en  tombant ,  le  mouvement  qui  lui  a  été  conimuniqué j  l'atmo- 
sphère même,  participant  au  même  mouvement,  no  pourra  l'en  empêcher:  il 
est  vrai  que  le  point  de  la  terre,  qui  s0  trouve  verticalement  au  dessous 
de  la  pierre,  au  moment  où  elle  commence  à  tomber,  avance  vers  l'Est;  mais 
îa  pierre,  en  le  faisant  de  même,  parviendra  à  ce  point  tout  aussi  bien  que  sî 
la  terre  était  en  repos.  Cependant,  en  y  réfléchissant  avec  plus  d'attention,  on 
trouvera  que  la  pierre  doit  dériver,  non  vers  fOiiest,  comme  on  se  l'était 
imaginé,  mais  vers  l'Est.  Tant  que  la  pierre  est  au  haut  de  la  tour,  elle 
décrit,  en  vertu  de  la  rotation  de  la  terre,  d'Ouest  à  l'Est,  un  arc  de  cercle 
plus  grand  que  celui  décrit  par  le  pied  de  la  tour,  à  proportion  de  sa  hauteur. 
Elle  a  donc  un  mouvement  plus  vite-  vers  l'Est,  qu'il  conservera  pendant  sa 
chute,  d'où  il  résulte,  quelle  arrivera  à  la  terre  du  côté  oriental  du  point 
qui  était  verticalement  au  dessous  d'elle.  Mais  les  plus  hautes  tours  ont  ua 
rapport  si  inconsidérable  au  rayon  de  la  terre,  que  la  différence  des  mon- 
vemens  diurnes  du  pied  et  de  la  pointe  de  la  tour,  qui  en  résulte,  ne  peut 
pas  être  sensible,  La  hauteur  de  240  pieds ,  qui  a  servi  aux  expériences 
faites  en  Italie  et  en  Allemagne,  donne  une  déviation  orientale  de  moins  de 
4  lignes,  quantité  que  l'on  ne  peut  espérer  d'apercevoir,  malgré  tous  les  soins 
qu'on  pourra  mettre  aux  observations.  Cependant  il  est  remarquable,  que  tou- 
tes les  observations  qu'on  a  faites,  donnent  non-seulement  une  déviation  ori- 
entale, mais  que  le  milieu  est  d'environ  4  lignes.  Heureusement,  le  mouve- 
ment de  la  terre  a  des  fondemens  plus  solides,  que  ces  observations  peu  sures. 
§.  7.  Comme  la  rotation  de  la  terre  diminue  la  pesanteur  depuis  les 
pôles  jusqu'à  l'équateur  (§.  5.),  et  que  les  oscillations  du  pendule  dépendent 
de  la  pesanteur,  il  est  visible,  que  la  rotation  doit  aussi  altérer  la  longueur 
du  pendule  à  secondes.  Il  est  démontré  dans  la  mécanique^  que  le  carré  an 
îems  d'une  oscillation  suit  le  rapport  de  la  longueur  du  pendule,  si  la  pesan- 
teur est  constante,  mais  le  rapport  inverse  de  la  pesanteur,  si  la  longueur  du 
pendule  est  constante:  d'où  il  suit  que  la  longueur  du  pendule  à  secondes 
est  proportionnelle  à  la  pesanteur.  Il  est  donc  aisé  de  voir,  qu'on  peut  déter- 
miner la  pesanteur  dans  chaque  lieu  de  la  terre,  par  les  longueurs  qu'il  faut 
donner    au  pendule,    pour  qu'il  fasse   des  vibrations   d'une   seconde  tfans   les 


20  ASTRONOMIE     RATION  NE  L  L  E 

différens  lieux ,  ou  par  le  nombre  des  oscillations  que  le  même  pendule  y 
fait  dans  un  fems  déterminé;  et  on  n'a  épargné  aucune  peine,  pour  décider 
cela  par  les  observations  les  plus  exactes.  Le  résultat  de  ces  recherches  pé- 
nibles est,  i)  que  la  pesanteur  sur  la  terre  va  en  déci'^Dissant.  depuis  les  pôles 
jusqu'à  l'équateur,  2)  que  ce  décroissement,  à  de  très-petites  anomalies  près, 
qui  dépendent  du  local,  suit  précisément  le  rapport  qui  résulte  de  la  rota- 
tation  de  la  terre.  Il  est  vrai,  que  la  pesanteur,  et  par  conséquent,  la  lon- 
gueur du  pendule,  diminuerait  également  depuis,  les,  pôles  jusqu'à  Féquateur, 
si  la  terre  était  aplatie  aux  pôles,,  sans  tourner  sur  un  axe,  à  cause  des  dif- 
férentes distances  du  centre  de  la  terre;  et  dans  ce  cas,  les  observations  de 
la  longueur  du  pendule  viendraient  à  l'appui  de  la  preuve  précédente  (§0  5.}. 
Mais  la  diiférence  qui  en  résulte,  est  beaucoup  plus,  petite^  et  suit  d'autres 
lois^  que  celle  qui  a  lieu  d'après  les  observations..  11  en  sera,  parlé  avec; 
plus  de  détail   dans  l'astronomie  physique.. 


A   . 
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C:  H  A  P  I T  R  E      I  L. 

Mouvement  annuel  de  la  terre. 


C 


§:  8.  ^ta-/omme  on  a  vu  (I.  §.  loi.  suiv.)  que  les  variations  de  la  si- 
iiiation  du  soleil  relativement  à  la  terre,  et  les  vicissitude^s  des  saisons,  s'ex- 
pliquent également  bien,  en  supposant,  que  le  soleil  est  en  repos  au  centre  de 
l'orbite  que  la  terre  décrit  annuellement,  que  par  le  mouvement  du  soleil  au- 
tour de  la  terre,  la  question  est,,  lequel  des  deux  mouvemens  a  réellement  lieu. 
La  réponse  aura  moins;  de  difficulté ,,  après  qu'on  sera  assuré  du  mouvement 
diurne  de  la  terre  ^  et  les  raisonnemens:  précédens,  fondés  sur  la  probabillié 
interne  et  l'analogie  (§.  2.  3.  4-)»  sont  ici  également  applicables.  Le  soleil 
est  iSooooo  fois  plus  grand  que  la  terre,  et  il  n'y  a  aucune  raison,  pour  faire 
circuler  cette  énorme  masse  autour  d'un  petit  corps,  plutôt  que  le  dernier 
autour  de  la  première,  puisque  les  deux  mouvemens  satisfont  également  aux 
pliénomènes..  Il  est  difficile,  d'attribuer  à  ce  petit  corps  une  attraction  assés 
forte,  pour  mener  la  grande  masse  du  soleil  dans  une  circonférence  de  cette 
étendue^  et  il  est  visible,  que  le  mécanisme  de  ce  mouvement  se  conçoit  beau- 
coup plus,  aisément,  par  finverse  de  l'hypothèse.  Depuis  que  Newton  a  prou- 
vé' que  l'attraction  est  une  propriété  universelle  de  tout  ce  qui  est  maié- 
riel,.  la  supposition  ne  peut  plus  avoir  lieu ,.  que  la  terre  réside  tranquille- 
ment au  centre  du  sj'sième  solaire,,  et  que  sa  force  domine  sur  celles  de 
iCtus  les  autres  corps  du  système;  car  c'est  une  suite  nécessaire  de  cette  théo- 
rie,.  que  deux,  corps  quelconques  décrivent  autour  de  leur  commun  point  de 
gravité,,  des  orbites  dont  le  centre  est  plus  près  du  plus,  grand  corps  (§.  3.).. 
En  général,,  il  est  beaucoup  plus  naturel,,  de  placer  au  centre  du  sysLème  en- 
tier,, le   grand  corps  qui  répand  de  la.  lumière  et  de  la  chaleilîv  dans,  un  es- 
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pace  immense,  et  qui  est  la  source  dans  laquelle  toutes  les  créatures  puisent 
la  ^'ie  et  les  sensations.  Les  observations  avaient  déjà  forcé  plusieurs  des  an- 
ciens astronomes,  de  regarder  le  soleil  comme  ie  centre  des  orbites  planétaires, 
et  Tycho  ne  put  s'empèclier  de  convenir  que  toutes  les  planèles,  en  exceptant 
îa  terre,  déciivaient  leurs  orbiies  autour  du  soleil.  Rien  ne  peut  nous  auto- 
riser d'exempter  la  terre  seule  de  cecie  loi,  et  de  faire  circuler  autour  d'elle 
le  soleil  avec  toutes  les  planètes,  puisque  les  habitans  de  chaque  autre  pla- 
nète pourraient  réclamer  le  même  droit.  Il  y  eut  un  tems,  où  Faraour  propre 
éîaii  excusable,  qui  regarda  la  terre,  habitée  par  âes  hommes,  comme  un 
corps  qui  devait  être  plus  parfait  et^plus  grand  que  tous  les  autres  corps  cé- 
lestes, et  par  conséquent  le  centre  de  l'univers.  Mais  depuis  que  l'invention 
des  lunettes  et  le  perfeciionnement  des  sciences  astronomiques  nous  ont  ap- 
pris, que  la  terre  est  presque  la  plus  petite  de  toutes  les  planètes  qui,  selon 
toutes  les  apparences,  sont  îles  corps  semblables  à  la  terrej  il  sei'ait  inutile  de 
réfuter  sérieusement  un  pareil  préjugé.  .Le  développement  du  véritable  systè- 
me du  monde,  et  fencliainement  de  toutes  les  vérités  de  l'astronomie  ration- 
nelle, sont  la  preuve  la  plus  complette  du  mouvement  de  la  terre^  dont  oa 
ne  saurait  se  convaincre  parfaitement,  qu'après  avoir  étudié_le  système  entier 
de  l'astronomie:  c'est  alors  que  l'on  verra,  combien  de  clarté,  de  simplicité, 
et  d'ordre,  est  répauvlu  par  ce  seul  mouvement  sur  les  phénomènes  les  plus 
compliqués.  Cependant  c'est  le  lieu  ici,  d'exposer  une  des  plus  importantes  et 
des  plus  belles  découvertes  du  siècle  pas^é,  qui  prouve  le  mouvement  annuel 
de  la  terre  de  la  même  manière,  que  son  mouvement  diurne  est  prouvé  par 
les  variations  de  la  pesanteur. 

§.  9.  Pour  trouver  une  preuve  immédiate  ou  physique  du  mouvement 
annuel  de  la  terre/ il  fallait  procéder  de  la  même  manière,  qu'à  l'égard  du 
mouvement  diurne.  On  détermina  par  des  raisonnemens ,  les  phénomènes  qui 
devraient  résulter  d'un  pareil  mouvement,  on  se  servit  de  l'observation,  pour 
voir  si  ces  phénomènes  avaient  lieu:  et  dans  ce  cas,  on  était  autorisé  d'infé- 
rer la  cause  de  relier.  La  première  chose  dont  on  s'avisa,  fut  la  parallaxe  an- 
nuelle des  étoiles  fixes.  Si  l'oeil  de  l'observateur  ou  la  terre  change  déplace,, 
îe  lieu  apparent  des  étoiles  changera  de  même,  eu  supposant  que  le  diamètre  de 
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.  orbile  de  la  terre,  ou  la  plus  grande  dilTérence  des  lieux  occupés  par  la 
terre  dans  différentes  saisons,  ait  un  rapport  sensible  à  la  distance  des  étoiles. 
Dans  un  pareil  cas,  les  longitudes  et  latitudes  apparentes  de  chaque  étoile 
seront  différentes  aux  différens  points  de  l'oibite,  ou  selon  les  différentes  sai- 
sons^, elles  seront  les  mômes  dans  les  mêmes  saisons,  La  longitude  et  la  lati- 
tude observée  doivent  èire  corrigées  pav  les  parallaxes  en  longitude  et  en  latitude;  la 
longitude  et  la  latitude  vraie  est  celle  qui  serait  observée  du  centre  de  ToU' 
bite  ou  du  soleil,  et  que  l'on  appelle  héliocentrique^  ainsi  que,  relativement 
à  la  parallaxe  diurne  ^  le  lieu  vrai  est  le  géocentrique.  Il  s'agissait  donc ,  de 
déterminer  par  les  observations,  la  parallaxe  de  longitude  et  de  latitude  pour 
les  différens  points  de  l'orbite  de  la  terre^ 

§.  10.  Soit  S  (FTg.  I,)  le  soleil^  autour  duquel  la  terre  T  circule 
suivant  l'ordre  des  signes  célestes  ATC;  soit  F  une  étoile  fixe,  et  FE  per- 
pendiculaire au  plan  de  l'écliptique,  donc  E  le  lieu  de  l'étoile  réduit  à  Té- 
eîiptiqae,  FSE,  F  TÉ,  ses  latitudes  héliocentrique  et  géocentrique.  Les  lon- 
gitudes sont  déterminées  par  les  droites  SE  et  TE:  l'angle  SET  est  donc 
la  parallaxe  de-  longitude ,  et  la  différence  entre  les  angles  FSE  et  FTE  est; 
la  parallaxe  de  latitude.  Lorsque  la  terre  est  en  A,  les  longitudes  géocentri- 
ques  du  soleil  et  de  l'étoile  sont  égales  ^  l'étoile  est  en  conjonction  avec  le- 
soleil  (c^)j  quand  la  terre  est  en  B,  ces  longitudes  diffèrent  de  r8o  degrés,, 
l'étoile  est  en  opposition  {^).  La  droite  ABE  est  la  ligne  des  Sjzjgies  A,  B,  et  la 
perpendiculaire  par  S  indique  les  Quadratures  C,  D,.  où  la  différence  «ntre  Us. 
longitudes  du  soleil  et  de  l'étoile  est  de  90  degrés.  Dans  les  sjzjgies  la  parai 
laxe  de  longitude  est  nulle,  et  celle  de  latitude  est  parvenue  à  son  maximum^ 
dans  les  quadratures  la   dernière  est  nulle ,^   et  la  première   est   un  maximum.. 

Soit  le  demi-diamètre   de  l'orbite  de  la  terre  ASr^zTSzzc^,    F  E  —  h 

ES  =  a,    FSE  zz:  (3,    FTE  =:  S',     et  la  longitude  du  soleil,,    comptée    de   la 

conjonction,,    ou    AST=z:a;    on  aura    tang,  G  zz:  -  z^ /?i .     et  dans  le   triangle 

a  ° 

EST,   TEzn  y  (^r-j-c'-f- 2«c  .  cos  a;.     En  faisant  encore,  pour  abréger,,  la 

C  C 

distance   de  l'étoile  au  soleil  F  S  ziz  e.    -^  -ziz  n,   —  nz  p,   on  aura 

a  e         "^  ^ 


F  E 

tan^  3'  zz 


m 


TE         y(i -(-2jtcosa-f /i'-^]^ 
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ou  Biiisqne  rextîëme  politesse  de  îa  parallaxe  des  étoiles  fixes  prouve  que  n 
est  une  quaniilé  inconsidérable,  tang  i3''=:i:  m  (i -f-2/i  cosa)  ^zz:m[i—-'ncosa).. 
Cela  donne 

tang  p  —  (3.)  :=: ~ ?-,    ou  a  tres-peu  près, 


•  Tïin  COi  CL 

(3  —  P  =^ r-  =^  «  cos  a  sm  p  c&s  [3  : 

donc,   a   cause    de  cos  (3  zi:  —  et  par  conséquent  p  ziz/z  cos  (3, 

la   parallaxe  de  latitude,    p  —  ^'  'zz.  p  cos  a  sin  p.  « 

Comme  ie  plan  FSE  est  perpendiculaire  à  récliptique,  la  ligne  CH,  étant 

perpendiculaire  à    l'inîerseciion  SE  de   ces   deux  plans,  le  sera  aussi   au  plan 

D  S  c 

FSE,  ensorte  que  DSFzr-90®,   et   tangDFS  ou  l'angle  DFS  zi:-— cz:  —  mp 

d'où  ii    suit  que  p  est  le  deff  i-diamèire  de  l'orbite  de  la  terre,   vu  de  l'étoile 

F,   ou   ce   qui    revient  au   même,   la  parallaxe  arinuelle  de  cette  étoile. 

Le  triangle   EST   donne   encore  réquaiion 

c  ^in  a                      p  sin  a  ,  , 

tang  SETzz ■  zz — ,   ou  a  peu   près, 

a-hc  cos  a  cos  p -f- ^  cosa 

la  parallaxe    de   longitude  S  ET  zzyj  sin  a  sec  p  zz  X. 
La  parallaxe  de   longitude  est  donc  à  celle  de   latitude,  comme 
tang  a  :  sin  S  cos  p  :  :  2  tang  a  :  sin  2  p  :  :  X  :  p  —  p'^ 
d'oii    l'on   trouve    Tune,    l'autre   étant  donnée.     Il   est   bon  d'observer  que,     l 
étant  la    longitude  liéliocentrique  de  rétoile,    /'  la  géocentrique,   X  est  ziz/'—-/, 
parce  que  TE   est  plus  avancé  suivant  l'ordre   des  signes   que  SE. 

§.  il.  Ces  formules  suffisent  pour  en  déduire  toute  la  théorie  de  la 
parallaxe  annuelle.  La  parallaxe  de  latitude  est  nulle  dans  les  quadratures, 
où  oL^Zi^o"  ou  270'',  donc  ci)s  azzo,  elle  est  un  maximiun  dans  les  svzy- 
<yies,  où  cosazz^tli-  Son  maximum  est  zz::t:psinp,  elle  est  donc  d'autant 
plus  grande,  que  l'étoile  est  plus  près  du  pôle  de  Fécliptique.  Comme  on 
peut  observer  avec  plus  de  précision  la  latitude^,  au  moyen  des  hauteurs 
méridiennes,  que  la  longitude,  il  est  visible,  que  les  étoiles  sont  d'autant 
plus  favorables  à  ces  observations,  que  leur  latitude  est  plus  grande.  Au 
j.p5^g^  p  —  1^  est  positif,  ou  la  latitude  apparente  est  moins  grande  que  îa 
véritable,  pendant  que  la  terre  parcourt  la  demi-circonférence  DAC,  c'est-à- 
dire  vers  la   conjonction  A,    depuis  la  dernière  quadrature  D  jusqu'à  la  pre- 
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niière  C;  dans  l'opposilion  Bj  et  de  C  en  D,  la  latitude  apparente  est  plus 
grande   que  rhéliocentrique. 

La  parallaxe  de  longitude  X'zzV  —  /  est  nulle  dans  les  syzygies,  et 
son  maximum  dans  les  quadratures  iz:-±2p  sec  p ,  augmente  également  avec 
k  latitude 5  elle  est  positive,  ou  la  longitude  apparente  /'  est  plus  grande 
que  /,  depuis  la  conjonction  A  jusqu'à  l'opposition  Bj  de  là  jusqu'à  la  coh- 
Jonction  la  longitude  apparente  est  moins  grande. 

Il  suit  de  l'équation  tang  (3^i=:  w  (i  —  /i  cos  a)  (§.  lo.),  que  la  latitude 
apparente  est  un  minimum  zz:/7z(i — ^^)  dans  la  conjonction,  un  maximum 
z::im(ï  -|- /?)  dans  l'opposition,  ensorte  qu'elle  augmente  depuis  la  conjoaction 
jusqu'à  l'opposition,  et  diminue    depuis  l'opposition  jusqu'à  la  conjonction. 

Tels  sont  les  principes,  suivant  lesquels  il  fallait  décider,  par  it 
moyen   des  observations,   la  question  relative  à  la  parallaxe  annuelle, 

§.  11,  Vers  la  fin  de  l'an  l'jaS  Molineux  et  Bradiey  comniencëreîil 
leurs  observations  relativement  à  cet  objet  important,  avec  des  grands  se- 
cteurs, faits  exprès  pour  cet  effet,  et  ils  choisirent  pour  cela  principalement 
l'étoile  y  du  Dragon^  dont  la  latitude,  est  d'environ  70°,  la  longitude  de 
8^  25°.  Elle  était  donc  en  conjonction  avec  le  soleil  au  milieu  du  Décembre; 
époque  où  ils  commencèrent  à  l'observer  5  elle  était  dans  la  première  qua- 
drature G  au  mois  de  Mars,  en  opposition  au  mois  de  Juin,  et  dans  la  der- 
nière quadrature  D  au  mois  de  Septembre.  Suivant  la  théorie  des  parallaxes 
(§.  II.),  sa  latitude  devait  donc  aller  en  croissant  pendant  les  six  premiers 
mois  de  l'année,  et  en  décroissant  pendant  les  six  derniers  mois:  la  plu» 
grande  latitude  devait  arriver  au  mois  de  Juin ,  la  plus  petite  au  mois  de 
Décembre,  la  moyenne  aux  mois  de  Mars  et  de  Septembre.  Les  observa- 
teurs trouvèrent  un  résultat  très  -  diiférent  de  celui  auquel  ils  s'étaient  atten- 
tlus.  La  latitude  augmenta  depuis  le  Mars  jusqu'au  Septembre,  et  diminua 
pendant,  les  six  autres  mois^  elle  parvint  à  son  maximum  au  mois  de  Sept- 
embre, à  son  minimum  au  mois  de  Mars,  et  la  latitude  moyenne  arriva  aux 
mois,  de  Juin  et  de  Décembre.  Chacune  de  ces  quatre  époques  principales 
arriva  donc  plus  tard  de  trois  mois,  où  d'un  quart  de  l'orbite  de  la  terrre, 
que  suivant  la  théorie  des  parallaxes.     Ainsi,   les  phénomènes  étant  directe- 
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ment  opposés  à  ThypcAcse  d'une  parallaxe  annuelle,  on  observa  plusieurs 
étoiles  avec  le  même  soin^,  et  l'on  trouva  toujom's  le  même  résultat,  qre  la 
plus  grande  latitude  arriva  dans  la  quadrature  qui  suit  l'opposition,  et  la 
plus  petite  dans  celle  qui  vient  après  la  conjonction.  Cela  ne  pouvait  être 
i'effôt  des  erreurs  de  l'instrument  ou  des  observations,  parce  que  toutes  les  étoi- 
les donnaient  le  même  résultat;  on  ne  pouvait  non  plus  penser  à  une  na- 
tation annuelle  de  l'axe  de  la  terre,  parce  qu'une  pareille  hypothèse,  en  ex- 
pliquant le  mouvement  d'une  étoile,  était  contraire  à  ceux  des  autres.  Au 
reste,  Bradley  s'aperçut  que,  conformément  à  la  théorie  des  parallaxes,  la 
variation  de  la  latitude  de  différentes  étoiles  était  comme  les  sinus  de  leurs 
latitudes:  il  trouva  encore,  que  la  différence  entre  la  plus  grande  et  la  plus 
petite  latitude  d'une  étoile  peu  éloignée  du  pôle  de  récliplique,  ou  le  dia- 
mètre du  cercle  que  les  étoiles  paraissaient  décrrre^  était  de  ^o" .  Lés  ob- 
servations, faites  longtems  auparavant  par  Picard,  Hook,  et  autres,  se  trou- 
vèrent en  général  parfaitement  d'accord  avec  celles  de  Bradley. 

§.  i3.  Il  fallait  donc  renoncer  à  l'hypothèse  d'une  parallaxe  annuelle, 
et  il  ne  restait  que  cette  alternative:  ou  de  nier  le  mouvement  de  la  terre 
—  et  c'était  en  effet  la  plus  forte  objection  qu'on  avait  faite  depuis  long- 
tems contre  ce  mouvement  —  ou  de  supposer  une  si  grande  distance  des 
étoiles  fixes,,  que  leur  parallaxe  soit  insensible  —  c'est  la  réponse  que  Co- 
pernic donna  à  cette  objection,  et  ce  qu'Aristarque  de  Samos  avait  déjà 
soutenu,  en  disant  que  l'orbite  de  la  terre  était  à  la  distance  des  étoiles 
fixes,  comme  le  centre  d'^un  cercle  à  sa  circonférence,  c'est-à-dire,  comme 
zéro  à  l'unité,  ou  comme  l'unité  à  l'infini.  La  première  opinion  était  com- 
fcaltue  par  la  probabilité  du  mouvement  annuel  de  la  terre  (§.  8,).  D'ail- 
leurs ,  ces  phénomènes  extraordinaires  suivaient  exactement  les  saisons ,  ils 
dépendaient  donc  évidemment  d'un  mouvement  annuel  de  la  terre,  parce  que 
•celui  du  soleil  ne  saurait  influer  sur  les  étoiles.  On  était  donc  -obligé  de 
chercher  d'autres  effets  du  mouvement  de  la  terre,  qui  seraient  propres  à 
expliquer  ces  phénomènes,  et  de  regarder  la  grandeur  insensible  de  la  pa- 
rallaxe annuelle  comme  Teffêt  de  l'immense  distance  dps  étoiles,  qui  d'ail* 
leurs  n'était  pas  improbable,  parce  que  les  meilleurs  télescopes  »e  donnaient 
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aux  étoiles  fixes  aucune  grandeur  perceptible,  mais  les  faisaient  paraître 
coninte  des  points.  En  supposant  leur  distance  e  assés  grande,  pour  que 
le  rayon  de  Forbite  de  la  terre  ç  ^'évanouisse  relativement  k  e ,  on  aura 
[^.  jG.)  pzn  ~  zizo ,  et  les  parallaxes  de  longitude  et  de  latitude  disparais-^ 
sent,  il  s'agissait  donc,  d'e-xpUquer  ces  observations  par  quelque  autre  effet 
du  mouvement  aji.nuel  de  la  terre,  et  Bradley  en  trouva  bientôt  la  véritable 
cause,  dans  une  découverte  faite  environ  cinquante  ans  auparavant.  Quoi- 
qu'elle ne  puisse  être  éclaircie  parfaitement  que  dans  ia  suite,  il  sera  bon 
de  l'exposer  ici   brièvement. 

Au  reste,  quel\e  que  spit  la  ca,us(3  de  ce  mou^'-ement  singulier  des 
étoiles,  il  prouve  d'une  mani&re  incontestable  le  mouvement  annuel  de  la 
terre  autour  du  soleil,  parce  que  la  période  des  mouvernens  de  toutes  les 
étoiles  est  l'année.  Le  but  de  ces  observations  était  donc  atteint ,  quand 
même  ce  mouvement   des  étoiles  n aurait  jamais  été  €xpliqué> 

g.  ï4.  Jupiter  avec  ses  quatre  satellites  e?t  iantôt  en  conjonction,  tantôt 
en  opposition  avec  le  soleil:  son  orbite  renferme  donc  celle  de  la  terre  ou  du 
soleil,  et  si  le  soleil  occupe  le  centime  de  sor^  orbite,  il  sera  dans  la  conjonction 
plus  éloigné  de  ia  terre  que  dans  l'opposition,  d'i;in  diamètre  de  Forbite  de  la 
terre  ou  du  soleil,  parce  que  dans  ia  première  le  soleil  est  entre  Jupiter 
et  la  terre,  et  que  dans  la  dernière  la  terre  se  trouve  entre  Jupiter  et  le 
soleil.  Après  que,  par  un  grand  nombre  d'observations,  on  était  parvenu  à 
pouvoir  calculer  d'avance  les  éclipses  des  satellites  de  Jupiter,  on  s'aperçut 
que  le  commencement  et  la  fin  des  éclipses  n'arrivait  que  dans  les  quadra- 
tures, à  Fépoque  fixée  par  les  tables,  mais  que  Fun  et  l'autre  arrivait  8  mi- 
nutes et  7  secondes  plus  tard  dans  la  conjonction^  «t  plutôt  dans  l'opposir 
lion,  qu'il  ne  devait  être  suivant  le  calciil.  Roeiiier  expliqua  ce  phénomène 
d'une  manière  fort  simple  €t  ingénieuse,  en  supposant,  ce  qui  était  d'ail- 
leurs vraisemblable,  que  ia  lumière  employait  un  certain  iems  pour  arriver 
de  Jupiter  k  la  terrej  que  par  conséquent,  le  dernier  rayon  de  lumière  sor- 
tant du  satellite  au  commencement  de  î'éçlipse.,  ou  le  premier  à  la  fin  de 
Féclipse,  devait  frapper  nos  yeux,  dans  la  conjonction  plus  tard,  et  dans 
Popposition  plutôt,  qu'à  la  distance  inoyenne  des  quadratures,  de  tout  le  iems 
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que    la    lumière   employé   à  parcourir   le   rayon  de  rorbite   die  la  terre:     d'où 
il   suit,    que    la    lumière   parcourt    le    diamètre    de    cette    orbite    en    i6  miii. 
i4  sec. y    donc    l^.    i-'itesse   de  la  lumière  -était  connue  par  rapport  au  diamètre 
de   l'orbite   de   la  terre.     On  fonda  sur  cette  hypothèse    une  correction ,    que 
i'on  appliqua  au  calcul  des  éclipses   dans  toutes   les  situations  de  Jupiter,  et 
l'on   obtint,  par  ce  moyen,  un  parfait  accord  du  calcul  avec  les  observations. 
Ainsi,    cette  importante   découverte  n'étant  plus  douteuse,  Bradley  en  profita, 
pour  expliquer  le  mouvement  des  étoiles,    par   lequel  elles   semblent  décrire 
une  ellipse,  dont  le  plus  grand  diamètre  était,  suivant  ses  observations,  de  ^o'^, 
.    §.  î  5,   Soit   (Iig.  2)  une  étoile  en  F,  la  terre  en  T.     Si  la  terre  était 
en  repos,   l'observateur  verrait  l'étoile  suivant  la  direction  TF,  elle  lui  paraî- 
trait élevée  au  dessus  de  la  ligne  TA,  de  l'angle  ATS.  Mais  si  là  terre  par- 
court,   dans  un  très-petit  tems,  l'arc  if  T  que  l'on  peut  regarder  comme  une 
ligne    droite,    et    que    le  rayon   de  lumière   F  S  parcoure  dans  le  même   tems 
la  droite  ST,  le  rayon,  en  frappant   l'oeil  en  T,  l'affectera  autrement  que   si 
1-oeil   était   en    T  sans   mouvement;     Dans  lé   dernier   cas,  l'oeil  perçoit   une 
impression    suivant    là    direction    ST,.  il  voit  donc   Pétoiie  sur   la   ligne  TSl 
Si,   au  contraire,    la  lumière  sortie  de  l'étoile  se  trouvait  en  T  sans  mouve*- 
inent,    et-  que    l'oeil  vînt    là  frapper  suivant   la  direction-  de  son  mouvement 
3(T,    il    aurait    la  même  sensation  que  si  là   lumière  agissait  sur   Toeil  en  re- 
pos,  suivant  la  direction   opposée   AT,  on   croirait  donc  voir  l'étoile  dans  là 
ligne    TA,     Si    donc    la    lumière   et    l'oeil  se  meuvent  à  la  fois,  suivant  les 
directions    et  avec    les    vitesses    ST   et  ^T,     il   est    clair    que    l'oeil  aura   ïà 
unême  sensation,    que  si  la  lumière  avait  en  même  tems   les  mouvemens  ST 
tX  li  i   ou  5  S,    ou    ce    qui  revient  au  même  d'après   le  principe   de   la   com- 
position  des  vitesses ,.    l'oeil  sera  afï'ecté,    comme  si  la  lumière  arrivait  dàniB 
ia  diagonale  s  T.     Il  verra    donc  l'étoile   dans  la  ligne  T^^  tandis  qu'elle  se 
trouve  effectivement   dans  la  ligne  TS:    l'étoile  paraîtra  élevée  au    dessus  dfe 
la   ligne    TA,    de   l'angle  A-T^,  au  lieu  de  sa  véritable  élévation  ATS.     La 
difi'érence    entre    les  lieux  vrai  et  apparent  des  astres,  qui  résulte  des  mouve- 
mens    de    la    terre  et  de  la  lumière,    et  qui    est   égale   à  l'angle  STs,  est  ce 
iju'on  appelle   l'uùerraUon  de  ia  iumière.     Si    la  v.ittsse  de  la  terre  dans  *oïi. 
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orbite  est  à  celle  de  ia  lumière  comme  i  à  fx,  et  qu'on  nomme  Pangle 
ATSrzKÎ),   l'alDervation  ST^zrco,  on  aura  S^s  :  ST  :  :  i  :.|a,  S5Tzz:c|i,    et  sin  u> 

S  s      .  sin  0  '  11         1 

OU  w  :z_"-— sin  (p  zi- -,    (p   étant   1  angle  que  le  rayon   visuel  de  Taslre   t'ait 

avec  la  diiection  du  mouvement  de  la  ierre,  ou  avee  la  tangente  de  son  orbite; 

§.  16^.  Les  éclipses  des  satellites  de  Jupiter  (§.  14.)  avaient  fait  con- 
naître le  nombre  |x  avec  assés  de  précision,  pour  pouvoir  comparer  cette 
théorie  avec  le&  observations.  Mais  dès  que  Ton  était  convaincu ,  par  ce 
moyen,  de  la  vérité  de  rhypotlièse,  on  pouvait  se  servir  des  observations  plua 
délicates  de  Fàberration,  pour  déterminer  plas  exactement  la  valeur  de  ju,,  et 
pour  calculer  les  éclipses  mêmes  des  satellites  avec  plus  de  précision.  La 
lumière  parcourt  le  diamètre  de  l'orbite  de  la  terre  en  16  min,  \^  sec; 
(§.  14.%  ou  suivant  les  observations  de  M.  Delambre,  en  16  min.  26^  sec. 
Dans  le  même  tems  la  terre  décrit  un  arc  de  4o"»^  (!•  §•  126.):  la  vitesse 
de  la  lumière  est  donc  à  celle  de  la  terre,  comme  le  diamètre  d'un  cercis 
à  l'arc  de  ^o^',5    ou  comme  le  nombre  2   à   celui  qui   exprime  ^o",5    en  parf* 

tîes  du  rayon:  d  ou  l  on  tire  -in =1  sin  20  %  25f  partant  oj  zz:  20  ,  20  sm  (p 

(§.  i5.).  L'aberration  augmente  donc  avec  l'angle  (p,  et  elle  parvient  à  son 
maximum  zi:  ^  2o",25 ,  lorsque  (p  estzngo®  ou  270°:  Il  est  aisé  de  voir, 
que  la  direction  apparente  de  l'étoile  T5  tombe  toujours  entre  la  véritable 
direction  TS  et  celle  de  la.  terre  TA,,  que  par  conséquent,-  rélévalion  ap* 
parente  de  l'étoile  au-dessus  de  la  tangente  de  l'orbite  TA,  ou  l'angle  5TA 
est  toujours  plus  petit  que  la  véritable  élévation  STA,  quand  même  cet 
angle  serait  obtus:  car  dans  l'équation  td nz  2o'''25  .  sin  cp,  sin  (Ji  est  toujours 
positif,  et  par  conséquent  aussi  w.  En  effets  le  rayon  d&  lumière  étant 
jT,  et  la  terre  allant  suivant  T t,  le  mouvement  relatif  de  la  lumière  sera 
composé  de  sT  et  fT  ©u.S^;  sa  direction  apparente  sera  donc  ST,  et  STi 
est  plus  petit  que  s^U 

H  est  aisé  de  eonclure  de  cela,  que  le  mouvement  dkime  dé  la  terra 
>Joit  aussi  produire  une  aberrationj  mais  comme  ce  mouvement  est  beaucoup 
plus  lent,  \i  est  ici  un  nombre  sk  grand,  que  to  e&t  insensible.  On  verra  plus 
baSj  que  le  demi-diamètre  de  la  terre  es-t  à  peu  près  23ooo  fois  plus  petit, 
que  celui^  de  son-  orbite:  le  m-ouvemeiit  diurne  fait  donc  décrire  à  un  point 
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de  l'éqiaateur,  en  un  jour,  un  cercle  dont  le  rayon  n:  i,  au  lieu  que  le 
mouvement  annuel  lui  fait  décrire,  en  365,25  jours,  un  cercle  l'dooo  fois 
plus  grancL  Donc,  les  vitesses  étant  dans  le  rapnort  direct  des  espaces  et  in- 
verse des  tems,    la  vitesse  du  mouvement  annuel  est r—  fois  où  6i  fois 

3  6  a  2  5 
plus  grande   que  celle   du  mouvement  diurne.     L'aberration  diurne  sera  donc 

tout  au  plus  -—  ou  moins  d'un  tiers  de  seconde,  lorsque  cp  zz:  90°,  et 
que  Tobservateur  £st  sous  i'équateurj  dans  ious  les  autres  cas  elle  sera  en- 
core moins  considérable. 

§.  17.  Soit  (Ifg.  3.)  ACBD  l'orbite  et  la  direction  du  mouvement  an- 
Buei  de  la  terre,  ÂB  la  ligne  des  sy^ygies,  et  C,  D,  les  quadratures,  relati- 
T'ement  à  l'étoile  S:  les  direclions,  suivant  lesquelles  l'oeil  verrait  l'étoile  aux 
divers  points  A,  C,  D,  sïl  était  en  repos,  seraient  AS,  G  F,  DE,  parallèles  entre 
elles,  parceque  la  parallaxe  des  étoiles  est  nulle  (§.  i3.).  Si  donc  A  a,  Ce, 
Vd,  sont  des  tangentes  de  l'orbite,  les  directions  apparentes  de  féloile,  As, 
Cjf,  De,  tomberont  dans  les  plans  SA«,  F  Ce,  EDf/,  entre  les  côtés  de  ces 
angles  (§.  16.^.  Puisque  les  tangentes  Ce,  D  f/,  sont  parallèles  à  AB,  et  que 
les  plans  SAB,  F  Ce,  EBd,  sont  perpendiculaires  h  lecliptique^  l'aberration 
dans  les  quadratures  se  fait  en  entier  dans  le  plan  du  cercle  de  latitude: 
en  nommant  donc  p  et  p'  les  latitudes  Traie  et  apparente,  on  aura  FCezzjS, 
yCc—  (3',  ED(/=:i8o°  — j3,  eBd—  180°  — ^^,  et  (3'  est  l'angle  que  nous 
avons  nommé  (p  (§.  i5.):  on  a  donc  FCJ'ziZ'io'^ sïn^'zzzEDe.  Ainsi,  dans  la 
première  quadrature  G  qui  suit  la  conjonction,  la  latitude  apparente  est 
zz:  (3  —  20'' s  in  (3,  dans  la  dernière  D  elle  est  in  (3 -|-  2o'"'sin(3:  leur  diffé- 
rence, ou  le  diamètre  de  l'orbite  apparente  des  étoiles,  est  donc  zz:4o'''sin  (3, 
et  pour  ime  étoile  près  du  pôle  de  l'écliptique  ziz  i^o'\$.  i4v'  La  latitude 
est  un  minimum  dans  la  première  quadrature  G,  elle  augmente  jusqu'à  la 
quadrature  D,  et  elle  diminue  de  D  en  C.  La  tangente  A  a  est  perpendicu- 
laire à  fintersection  AB  de  l'écliptique  et  du  cercle  de  latitude,  et  par  con- 
séquent à  ce  dernier:  d'où  il  suit  que  dans  la  conjonction  A,  le  plan  de 
l'aberration  SA5  ou  SAa  est  perpendiculaire  au  cercle  de  latitude^  As  a  donc 
même  latitude  que  AS,  et  la  latitude  n'est  point  changée  dans  la  conjonction. 
Il  est  visible  qu'il  en  est  de  même  de  l'opposition  B,  de  sorte  qu'en  gêné- 


LIVRE    I,    C  H  A  P.    II.  3t 

rai,  dans  les  syzygies,  la  latitude  apparente  est  égale  à  la  véritable  ou  mo- 
yenne. Si  Ton  compare  cette  théorie  générale  avec  les  observations  de  Brad- 
iey  (§,  12.),  on  trouvera  le  plus  parfait  accord.  On  ne  peut  donc  pas  dou- 
ter^ que  l'aberration  de  la  lumière  ne  soit  la  véritable  cause  de  ces  phéno^ 
mènes,  et  par  conséquent  une  preuve  incontestable^  du.  mouvement  annuel 
de  la  terre  autour  du  soleil.. 


LIVRE    IL 


DES      ÉTOILES      FIXES. 


CHAPITRE      I. 

Distancé^  grandeur^  et  position  des  étoiles, 

§.  i8.  wn  des  plus  importans  objets  de  l'astronomie,  la  base  de  tou- 
tes les  recherches  sur  les  propriétés,  la  grandeur,  etc.  des  étoiles  fixes,  c'est 
leur  distance  à  la  terre,  ou  ce  qui  revient  au  même,  leur  parrallaxe,  qui  est 
le  «eul  moyen  à  la  portée  des  astronomes,  pour  déterminer  la  distance  d'un 
astre  à  la  terre.  Mais  comme  on  a  vu,  que  la  parallaxe  diurne ,  ainsi  que 
la  parallaxe  annuelle  des  étoiles  fixes  est  insensible,  il  est  impossible  de 
connaître  leur  distance  avec  quelque  précision;  cependant  cette  impossibi- 
lité même  fournit  le  moyen  de  déterminer  des  limites  pour  le  minimum  de  leur 
distance.  Après  que  l'aberration  eut  prouvé  le  mouvement  de  la  terre,  il  fal- 
lut en  conclure,  que  les  étoiles  avaient  nécessairement  une  parallaxe  annuel- 
le j  et  comme  elle  échappait  aux  observations  les  plus  délicates,  i-1  en  sui- 
vait qu'à  cause  de  sa  petitesse,  elle  était  insensible  même  pour  les  meil- 
leurs instrumens.  En  effet,  cette  insensibilité  est  une  idée  relative,  dépendant 
de  la  perfection  des  instrumens  et  des  méthodes.  Ptolémée  ne  pouvait  ré- 
pondre  d'une   erreur    de    ses   observations   plus  petite  que   lo'^   Tyclio  porta 
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rexacti tilde  à  i'  ou  3o'''j  et  vers  le  commencement  du  siècle  passé,  elte  fut 
portée  à  i'^  ou  2".  On  conçoit  donc  qu'on  ne  peut  pas  employer  ici  des 
observations  antérieures  au  dix-huitième  siècle,  parce  qu'il  y  a  ioute  appa- 
rence, que  la  parallaxe  n'est  pas  plus   grande  que   i"  ou  2''. 

Il  faut  encore  remarquer,  qu'il  n'y  a  que  peu  d'étoiles  qui  aient  été 
observées  dans  ce  dessein  et  avec  le  soin  nécessaire:  si  donc  les  observations 
n'ont  indiqué  aucune  parallaxe,  il  ne  faut  pas  en  conclure,  que  toutes  le» 
étoiles  soient  exemptes  de  parallaxe.  Il  est  très-probable  à  la  vérité,  que  les 
étoiles  les  plus  brillantes  sont  aussi  les  plus  proches  5  mais  il  est  toutefois 
possible,  que  les  plus  proches  étoiles  paraissent  de  la  troisième  ou  quatrième 
grandeur,  parce  qu'elles  sont  réellement  plus  petites  que  celles  de  la  pre- 
mière grandeur.  Nous  verrons  plus  bas,  que  les  étoiles  de  la  première  gran- 
deur sont  probablement  beaucoup  plus  grandes  que  le  soleil:  s'il  est  donc 
permis  de  supposer  ici  comme  partout,  que  la  nature  ne  fait  pas  de  sauts, 
il  est  à  présumer^  que  ces  étoiles  ne  sont  pas  les  plus  proches,  mais  qu'en- 
tre elles  et  le  soleil  il  y  m\  a  d'autres  qui ,  ayant  une  grandeur  plus^  con- 
forme à  celle  du  soleil,  brillent  moins  que  celles-là.  On  voit  donc,  combiea 
de  circonstances  concourent  ,  pour  s'opposer  à  une  détermination  exacte, 
et  combien  il  serait  à  désirer ,  qu'on  observât  aussi  les  petites  étoiles  re- 
lativement à  leur  parallaxe.  Il  est  visible  en  même  tems ,  que  la  parallaxe 
des  étoiles  fixes  ne  peut  se  monter  qu'à  peu  de  secondes,  parce  qu'autre** 
ment  elle  n'aurait  pas  échappé  aux  nombreuses  observations  des  étoiles^ 
quoiqu'elles  n'aient  pas  été  faites  dans   ce  dessein. 

§.  19.  Les  instrumens,  dont  les  astronomes  se  sont  servis  pour  déter- 
miner la  parallaxe  des  étoiles,  avaient  des  dimensions  si  grandes,  et  étaient 
travaillés,  vérifiés,  et  maniés  avec  tant  de  soin  et  d'adresse,  que  Bradiey  était 
persuadé,  que  la  parallaxe  n'aurait  pas  échappé  à  ses  observations,  quand- 
même  elle  ne  monterait  qu'à  une  seconde.  Dès  qu'il  se  fut  assuré  de  la  théo- 
rie de  l'aberration,  il  s'en  servit  pour  calculer  pour  toutes  les  saisons,  les 
latitudes  ou  hauteurs  méridiennes  apparentes  des  étoiles,  et  ne  trouva  jamais 
une  différence  entre  le  calcul  et  les  observations,  plus  grande  qu'une  secon- 
de   et   demie,    d'où    il   conclut,    que  la   parallaxe    n'était  pas  d'une  seconde. 
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On  ne  peut  pas  disconvenir,  que  cette  limite  est  susceptible  de  quelque  ex- 
tension, attendu  que  les  erreurs  des  observations  peuvent  être  un  peu  plus 
grandes,  et  que  peut-être  les  éloiles,  observées  par  Bradley,  n'étaient  pas 
justement  les  plus  proches  de  la  terre.  Cependant  comme  les  plus  habiles  as- 
tronomes depuis  Br.adley  n'ont  pas  trouvé  des  parallaxes  plus  grandes,  il 
paraît  qu'on  peut  supposer;,  que  la  parallaxe  des  étoiles  les  plus  proches 
n'est  pas-  plus  grande  que  deux  secondes.  De  même  que  la  parallaxe  diurne 
d'une  planète  équivaut  au  demi-diamètre  de  la  terre,-  vu  de  la  planète ,  de 
Blême  la  parallaxe  annuelle  d'une  éioile  fixe  est  le  démi-diamëtre  de  l'orbite 
de  la  terre,_  vu  de  éloile,  ou  ce  qui  revient  au  même,  le  demi-diamètre  vrai,, 
divisé  par  la  distance  de  Féioile.  On  trouvera  donc  le  minimum  ds  la  di- 
stance de  l'étoile,  en  divisant  le  rayon  de  l'orbite  de  la  terre  par  i'^  ou 
par  o.ooooogGgGij.  Il  en  résulte,  que  la  distance  des  étoiles  les  plus  proches 
de  la  terre  est  plus  de  io3i3'2  fois  plus  grande  que  la  distance  du  soleil  à 
là  terre,  ou  suivant  Bradley  qui  prend  i''  pour  limite  des  parallaxes,  plus 
de^  200000  fois  plus  grande. 

§.  20,  Le  demi-diamètre  de  l'orbe  terrestre  contient  au  moins  28000 
rayons  de  la  terre,  et  celui-ci  est  d'environ  j^3i  lieues  de  France ,  ou  660 
milles  dont  quinze  au  degré.  En  multipliant  ces  nombres  par  3o3i32,  on 
trouvera  que  la  distance  des  étoiles  est  plus  grande  que  23^2  millions  de  ra- 
yons terrestres,  ou  2000000  millions  de  milles.  Ainsi  le  tems  que  la  lumière 
emploie  à  passer  de  l'étoile  la  plus  proche  à  la  terre,  est  au  moins  io3î32 
fois  8  min.  7  sec.  (§.  1^.).,.  ou  un  an  et  216  joui's,  suivant  Bradley  quatre 
ansi  Cette  immense  distance  n'est  peut-être  rien  par  rapport  à  celle  des  étoi- 
les dont  est  composée  la  voie  lactée:  ce  n'est  que  le  premier  degré  d'une 
échelle,  dont  nous  ne  connaissons  pas  la  fin.  C'est  ici  que  la  géométrie  finit, 
et  que  l'astronomie  tient  à  la  poésie.  Le  seul  résultat  sûr  que  donnent  les 
©bservations  astronomiques,  c'est  que  même  la.  plus  petite  distance  des  étoi- 
les fixes  est  si  grande,  que  le  diamètre  de  l'orbe  terrestre ,  une  ligne  de 
plus   de  quarante  millions   de  milles,   y  parait  être  uïi  p.oint, 

§.21.  La  méthode  dont  Bradley  et  d'autres  astronomes  se  sont  servis, 
pour    déterminer  la  pavallaie  ,    consiste   à  observer ,    pendant  une  année  en- 
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iïèrov  ia  distance  zénitaie  d'une  étoile  au  méridien,  ou  platôt les  variations  pé- 
xiodiques  de  celte  distance-,  elle  suppose  donc,  qee  la  lunette  du  secteur  reste 
immuablement  dans  la  même  position  pendant  plusieurs  ans.  Il  est  aisé  de 
se  convsincre  de  cette  immobilité,  si  la  liauteur  des  étoiles  n'éprouve  que 
des  variations  périodiques  qui  dépendent  des  saisons,  de  manière  qu'après 
être  corrigée  par  l'aberration,  etc.  elle  est  toujours  la  même  au  bout  d'un 
an.  La  rétraction  n'y  a  aucune  influence ,  parce  qu'on  n'observe  pour  cet 
effet,  q«e  des  étoiles  près  du  zénit,  où  la  rétraction  varie  seulement  de  i" 
pour  un  degré  de  bauteur,  et  qu'il  ne  s'agit  ici  que  d'une  variation  de  ^d'^y 
y  compris  l'aberration.  Mais. ce  qui  est  plus  important,  c'est  que  les  obser- 
vations zéniiaies  ne  donnent  sépa-réme-nt  ni  FaberratiGn  ni  la  parallaxe.,  mais 
l'une  confondue  avec  îautre:  il  pourrait  donc  paraître  difficile  de  les  séparer, 
et  d-8  déterminer  la  parallaxe  qui  n'est  que  de  i^^  ou  a'',  par  des  observa- 
tions qui  comprennent  l'aberration  qui  est  de  ^o'\  Il  est  vrai ,  que  cette 
dernière.,  ainsi  que  la  nutation,  est  bien  exactement  connue  par  une  foule 
■d'observations.  Cependant,  vu  la  grande  importance  de  cet  objet,  il  serait  à 
•désirer  qu^il  y  eût  des  phénomènes^  aiTcctés  de  la  parallaxe  seute^  et  en  mê- 
îne  tems  aisés  à  oliserver  av«c  une  grande  précision.  Il  n'y  a  sans  doute 
rien  de  plus  propre  à  cet  effet,  que  l'observatix)n  des  étoiles  doubles,  propo- 
sée par  Galilée,  et  exécutée  par  M.  Herscliel:  ce  sont  des  étoiles,  dont  la  di- 
stance apparente  de  l'une  à  l'autre  est  si  petite,  que  même  dans  les  lunettes 
ordinaires  elles  paraissent  composer  une  seule  étoile,  et  qu'il  faut  employer 
•de  fort«  gf ossissemens ,  pour  rendre  visible  rintervalle  de  peu  de  -secondes, 
qui  les  sépare.  Comme  ces  deux  étoiles  ont  la  môme  longittiJe,  latitude-,  hau- 
teur, etc.  elles  sont  atrectées  de  k  réfraction,  aberration,  etc.  absolument  de 
la  même  manière^  ensorte  que  leur  position  relative,  et  leur  âistance  appa- 
rente n'en  est  pas  aftérée  du  tout.  Il  est  très-probable,  que  ces  étoiles  sont 
en  effet  fort  éloignées  l'une  de  l'autrie,  de  manièr,e  que  l'une  €st  beaucoup 
plus  éloignée  de  la  terre  que  l'autre,  quoique  dans  la  même  direction:  c'est 
d'autant  plus  vraisemblable,  parce  qu'ordinairement  l'une  des  étoiles  qui  forment 
une  étoile  double,  est  beaucoup  plus  brillante  que  l'autre.  On  conçoit,  qu'en 
pareil  cas,    leur  distance  apparente  augmentera  ou   diminuera,  que  l'étoile  la 
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plus  éloignée  se  déiachera  de  l'autre  ou  se  cachera  derriëre  elle,  aussitôt 
que  l'oeil  ou  la  terre  change  de  place.  Il  pourrait  même  arriver,  que  dans 
dliférentes  saisons,  la  même  étoile  parût  double  et  simple j  et  le  plus  petit 
changement  se  manifesterait  par  la  forme  altérée  du  groupe  de  ces  deux 
étoiles.  Un  plus  grand  développement  de  celle  matière,  et  des  calculs  y  re* 
latifs,  serait  inutile,  d'autant  que  jusqu'à  présent  aucune  observation  n'a  él-é 
publiée,    qui   donne  un   résultat   sûr   (^). 

§.  22.  Il  est  encore  plus  difficile  de  déterminer  la  grosseur  des  étoi- 
les, parcequ'elle  suppose  qu'on  connaît  outre  la  distance,  le  diamètre  appa- 
rent qui  est  aussi  peu  sensible  que  la  parallaxe.  En  nommant  p  la  parallaxe 
annuelle  d'une  étoile,  p  et  r  ses  demi-diamètres  apparent  et  vrai,  x  sa  dis- 
tance, a  le  rayon  de  l'orbite  de  la  terre j  on  a  deux  triangles  rectangles  sur 
la  commune  base  x,  qui  ont  le  côté  adjacent  à  cette  base  ?%  a,  et  l'angle 
f,  p:  d'où  il  suit  .r  zn  —  zi:  —  ,  donc  rziz  ~  a.  Tout  ce  que  nous  savons 
)usqua  présent,  c  est  que  p  et  §  ne  sont  pas  plus  grands  que  a'^  La  gran- 
deur apparente  des  étoiles  diminue,  à  mesure  que  les  lunettes  sont  plus  par- 
faites, et  les  étoiles  finissent  par  paraître  comme  des  points  sans  aucune  grandeur. 
On  sait  qu'un  objet  lumineux  paraît  de  loin  beaucoup  plus  grand  qu'il  ne  Test, 
parcequ'il  communique  à  l'atmosphère  qui  Tenvironne,  un  éclat  que  l'oeil  nu  ne 
peut  distinguer  d'avec  l'objet.  L'inflexion  irrégulière  de  la  lumière,  ou  son 
aberration  dans  les  verres  de  la  lunette,  et  l'impression  trop  vive  qu'éprou" 
ve  la  rétine  par  un  point  très -luisant,  font  qu'une  étoile  paraît  toujours 
plus  grande  qu'elle  ne  l'est,  et  que  plus  les  lunettes  sont  parfaites,  plus  elles 
font  paraître  les  étoiles  petites. 

Lorsqu'une  étoile  est  éclipsée  par  la  lune,  elle  devrait  disparaître  peu 
à  peu,  si  elle  eût  un  diamètre  sensible:  conformément  au  mouvement  moyen 
de  la  lune,  il  s'écoulerait  environ  deux  secondes  entre  le  commencement  de 
l'écIipse  et  la  disparition  entière  de  f  étoile,  si  son  diamètre  était  seulement 
<le  i'\  Mais  toutes  les  observations  s'accordent  à  prouvei",  que  même  les  étoiles 
de  la  première  grandeur,   lorsqu'elles  sont   éclipsées  par  la  lune,  disparaissent 

dans    un  instant,   snrs   qu'on   puisse  apercevoir   une  diminution   successive  de 

' '         '  I  I    I  ■■  Il  I  '  ■  II» 

(ij  Voy.  mon  uiéinoiie  sur  la  parallaxe  dis  éioites  Jixes,  à^mti  i<i&épl'éinéndes  de  Berlin,  an  l'j^d. 
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îeoî'  limiiëre.  Une  des  observations  les  plus  décisives  est  celle  de  Tocculta- 
iion  de  l'étoile  double  ^  rçp.  Les  deux  éloiles  dont  elle  est  composée,  sont 
si  près  l'une  de  l'autr^e,  4jue  même  dans  des  lunettes  de  onze  pieds  elles 
paraisseait  former  une  seule  étoile.  Néanmoins  Cassini  et  Mcssier  ont  ob- 
servé des  intervalles  de  3^0  et  de  8  secondes ,  entre  les  occultations  de  ces 
étoiles,,  quoique  l'une  et  l'autre  disparût  en  moins  d'une  demi-seconde.  Cela 
preuve  5  que  le  diamètre  des  étoiles,  même  dans  les  lunettes,  paraît  infini* 
ment  plus  grand  qu'il  ne  l'est.  Il  en  suivrait,  que  la  grandeur  apparente  des 
étoiles  serait  tout -à -fait  insensiblef  cependant  cette  assertion  est  sujette  à 
cjuelques  objections., 

On  pourrait  dire  que,  quand-même  l'étoile  fût  éclipsée  successivement,, 
et  que  l'immersion,  durât  plus  de  deux  secondes,  l'impression  que  sa  lumière 
fait  sur  notre  oeil,  est  trop  faible,  pour  que  nous  puissions  apercevoir  sa 
diminution  successive:  ceia  paraît  être  confirmé  par  ce  qu'on  a  observé  dans 
les  éclipses^  solaires,  totales,,  que  le  premier  rayon.,  du  soleil,  change  tout 
d'un  coup  une  nuit  parfaite,  en.  plein,  joun,  D'ailleurs;  M..  Herschel ,,  à  qui 
Tàstronomie  doit  tant  de-  découvertes;  importantes,,  nous  assure-  qu'à  l'aide  àes- 
grossissemens  étonnans  que  ses  télescopes  supportent,,  il  est  parvenu  à  voir 
les  nojaux  des  plus  grandes  étoiles,,  parfaitement:  ronds,  sans,  aucune  lumière 
étrangère,,  et  à  mesurer  leurs  diamètres  apparens..  -Suivant  ses  obsprvations>. 
le  diamètre  de  Wéga  est  i:z^\  celai  dL^ldebaranzz:  i  -i  ,  de  la  chèire  izz-a-^  iM 
Si  l'on  suppose  la,  parallaxe  annuelle  de  ces  étoiles  z=:  i'',,  ou  le  diamètre  de 
l'orbe  terrestre,,  vu,  des  étoiles  nn  2'',  les  lirais  diamètres  de  ces  étoiles  et  de^ 
tobiiede  la  terre  seraient  comme  jv^^,  2-,  à  1;  leurs,  diamètres  seraient. 
àouc  de  7  à:  5o  millions  de  milles.  Le  diamètre-  du  soleil  est  l'arc  d'un 
ce^cl«,  dont  le  raj^on  est  la.  distance  du  soleil  à  la.  terre  5:  il  est  nr  3^' rz 
o,oo^3ï==:— ^;.  d'où  il  suit  que  le  ra^on.  de  l'orbite  de  la  terre  est  107,4, 
fois,,  et  le-  diamètre  2i5  fois  plus  grand  que  le  diamètre  du  soleil..  Les  dia- 
mètres, de  ces  étoiles  seraient  donc  |.  2i5,  |.  2i5,.  et  | .  2i5,  ou  36  fois, 
i^ï  fois,  et  269  fois  plus  grands  que  celui  du  soleil.  En  supposant  donc,, 
■^qu'elles:  sont    des    splières    com.me    le    soleil ,,    leur    volume    sérail    46656  ibis,. 


(IJ   Milos,-  TransaoU.  Vol.  XAX/i.   CaialoL^ue  of  double  stars,  page.  140.  i53.   107. 
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4' 17 3281    fois,    et     19^65109  fois   plus  grands  que  céim  du  soleih  la  chèçre 

contiendrai!:  presque  20  millions   de  corps  égaux  au  soleil. 

§.  23.  Cette  grosseur  immense  est  appuyée  sur  des  observations  qui, 
malgré  l'habilité  des  observateurs ,  admettent  quelques  doutes,  vu  qu'elles 
supposent  les  télescopes  exempts  de  toute  irradiation,  et  qu'elles  sont  con- 
traires à  ce  qu'on  a  observé  dans  les  occultations  des  étoiles  par  la  lune: 
ces  occultations  ,  observées  avec  les  mêmes  télescopes ,  répandraient  beau* 
coup  de  jour  sur  cet  objet.  Il  est  possible  que  ces  trois  étoiles  ont  une 
parallaxe  plus  grande,  que  celles  qu'on  a  observées  à  d'autres  étoiles:  alors 
leur  grosseur  serait  diminuée  dans  le  même  rapport.  Du  reste.,  le  soleil 
Fi'est  pas  la  règle  pour  les  autres  corps  célestes:  il  est  au  -contraire  proba- 
ble, qu'il  y  a  une  infinité  de  soleils ,  plus  grands  que  le  nôirej  et  peut- 
être  celui-ci  est  un  des  plus  petits  soleils,  ainsi  que  notre  terre  est  une  des 
plus  petites  planètes.  Le  seul  résultat  sûr  qu'on  puisse  tirer  de  ces  ob- 
servations, c'est  qu'en  général  les  -étoiles  sant  aussi  grandes,  et  peut-être 
beaucoup  plus  grandes  que  le  soleil. 

§.  24.  Le  plus  petit  diamètre  apparent  d'un  corps  opaque,  qui  soit 
perceptible  à  nôtre  oeil,  est  de  ^o";  mais  si  le  corps  est  lumineux,  la  limite 
de  visibilité  sera  d'autant  plus  petite,  qu€  la  lumière  du  corps  est  plus  forte. 
Ainsi,  puisqu'avec  un  diamètre  de  m-oins  de  1'',  les  étoiles  ont  un  éclat  si 
grande  que  quelques  unes  sont  visibles  même  au  commencement  du  crépus- 
cule ou  en  plein  jour,  il  ne  peut  y  avoir  aucun  doute,  quelles  n aient  une 
lumière  propre  comme  le  soleil.  Il  est  impossible  que  ces  innombrables 
étoiles,  qui  couvrent  le  ciel  à  des  distances  immenses,  ne  brillent  que  d'une 
lumière  empruntée,  parceque  les  corps  nécessairement  plus  brillans,  dont  elles 
emprunteraient  la  lumière,  sont  invisibles  pour  nous.  Nos  yeux  sentent  même 
la  différence  entre  la  lumière  propre  des  étoiles  fixes,  et  la  lumière  emprun- 
tée  des  planètes.  Les  étoiles  de  la  première  grandeur  ont  un  éclat,  près- 
qu'égal  à  celui  de  Jupiter,  dont  le  diamètre  est  parfois  de  49".  Cette  belle 
planète  deviendrait  insensible,  si  sa  distance  était  doublée  plusieurs  fois 5  et 
c'est  encore  bien  loin  de  la  distance  des  étoiles.  Il  paraît  donc  certain, 
que    les    étoiles   fixes    brillent   d'une    lumière  propre,    comme    le   soleil,    et 
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qu'elles  régalent  ou  le  surpassent  en  grandeur^  en  un  mot,  que  ce  sont  de  vrais 
soleils.  Cela  posé,  l'analogie  nous  fait 'présumer,  que  ces  soleils,  ainsi  que 
le  nôtre,  sont  entourés  de  corps  opaques  ou  de  planètes  sans  nombre,  qui 
leur  doivent  la  lumière  et  la  chaleur.  On  conçoit,  que  ces  salcllites  des  cloi- 
îés  Jijces  seront  toujours  invisibles  pour  nous,  attendu  que,  placés  à  la  même 
distance  que  leurs  corps  centraux,  ils  sont  vraisemblablement  beaucoup  pltts 
petits  et  opaques:  aussi  les  observations  de  quelques  astronomes  modernes, 
qui  prétendaient  les  avoir  vus,  ne  se  sont  nullement  confirmées. 

L'extrême"  petitesse  dii  diamètre  apparent  des  étoiles  fixes  est  probable- 
ment la  cause  de  cette  séinlillallon ,  qui  les  distingue  d'une  manière  si  frap- 
pante d'avec  les  planètes.  La  moindre  molécule,  flottant  dans  les  airs,  surlit 
pour  couvrir  l'étoile  entière:  l'oeil  verra  donc  l'étoile  paraître  et  disparaître; 
et  comme  cette  occultation  ne  peut  durer  qu'un  instant,  à  cause  de  fagitation- 
de  fatmosphère,  il  en  résultera  le  phénomène  de  la  scintillation.  Sans  cacher 
même  entièrement  Fétoile,  chaque  molécule  qui  passe  entre  elle  et  notre  oeil, 
doit  nécessairement  altérer  la  réfraction  de  la  lumière  ,^  ensorte  que  le  lieu 
apparent  de  l'étoile ,  aussi  bien  que  sa  figure,  éprouvera  des  changemens  con- 
tinuels, d'où  il  devra  naître  un  trem-blement.  Il  en  suit  que,  plus  l'atmo- 
sphère est  imprégnée  de  vapeurs,  plus  la  scintillation  sera  forte;  et  les  campa- 
gnards ont  appris  par  l'expérience,,  à  s'attendre,  en  pareil  cas,  à  un  tems  plu- 
vieux. Dans  les  pays,  au  contraire,,  où  l'air  est  très-pur,,  comme  en  Perse, 
la  scintillation  n'a  pas   li^u. 

§.  26,  Les  observations  donnent  les  lieux  des  étoiles  relativement  à 
réquateurj  mais  les  catalogues  des  étoiles  présentent  aussi  leur  situation  car 
rapport- à  l'écliptique,  dont  le  plan  est  plus  stable  que  celui  de  l'équateui-. 
L'astronome  est  donc  souvent  dans  le  cas,-  de  réduire  une  position  à  l'autre: 
conséquemment,  il  sera  bon  de  rassembler-  ici  toutes  les  formules  de  trigono- 
métrie, dont  on  a  besoin  pour  cet  effet. 

Soient  {tig-  4)  E,,  P,.  les  pôles  de  l'écliptique  T  L  et  de  l'êquateur 
AQ,  T  le  point  vernal,  L  le  point  solsiitial  du  Cancer,  F  une  étoile,  par 
laquelle  sont  menés  le  cercle  de  latitude  EC,,  et  le  cercle  de  déclinaison 
PB.    En    nommant    donc    la    longitude    de    rétuile  T   G  zz:  X,    sa    latuude 
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ÇF=ip,  son  ascension   droite  T  B  z=  ?,   sa  déclinaison  BFzzio,  et  ïangle  de 
posilion   EFPzryt?y  on  aura  dans   le  triangle  EFP, 

EF—go^^— (3,    PEF=9o°--X,    PF— go'^  — ô",    E  P  F  =r  90* -f  e, 
EPzizs   étant   l'obliquité  de  récliplique. 
La  trigonoméirie  spliériqne  fournira  donc  les  équations  suivantes: 

1 sin  ô'  :=:  cos  e  sin  (3  -|-  sin  s  sin  X  cos  (3; 

TT  .  cos  e  sin  X  —  sin  6  tans  3 

IL  .  .  .  .  tans;  p  nz — ^1 

°^  cosX  > 

HT sin  [3  zr  cos  a.sin  ô'  —  sin  £  sin  f  cos  ô  ; 

T-T^  ,  sin  £  tans  ô"  ■+  cos  £  sin  p 

IV tan^  X  ru — ^  ; 

cos  q 
^j  ,  cos  X  "  "   -  I 

V tang/j»  =:  — ; 

'  cot  £  cos  p  —  sin  p  sin  X  ■' 

TJ-T  COS     P 

V^l tans  »  :=z ;^ ^ — . 

'  cot  £  cos  0    -}-  sin  0  sin   ^ 

Ayant  encore  mené  l'arc  TF,    qui  est  Thypothènuse  des  triangles  YBF   et 
TCF,    on   aura   cos  TF  =1  cos  VB  cos  BF  zr  cos  YC  cos  CF,    d'où   l'on  tire 

VII cos  2  cos  ô  zn  cos  X  cos  (3. 

Pour  avoir  des   formules  disposées  plus  favorablement  pour  l'usage   des  loga- 
rithmes, on  peut  chercher  d'abord  les  angles  (^  et  \p,   au  moyen  des  formules, 

sin  X  .    .  ,  sin  P 

tang  (p  zn ,     et  tang  Mv  rz:  -^  •     Alors  on  aura 

°  ^  tang  (3  °  ^  tang  ô' 

.-,.      ".      ..  sin  3  cos  f(t)  — £)  '  tang  X  sin  (4)  —  £) 

(I)   Sin  ô  zz: ■ ^-- -,       (II)  tangpzz: ■ — ^- , 

/TTTN       •      n  sin  ô' COS  (6 -f-vî^)         /Tt^^    ^  ^  tang  ^  s[n   (£  -f  \]y) 

(111)   sinSzz: \ ,     (IV)  tang  X  ziz ^— — 7 -' 

^  '  '  COS  \|y  ^  ^  sm  Y 

§.  26.  Ces  formules  supposent,  ainsi  que  la  Fig.  4-  le  fait  voir,  que 
les  latitudes  et  déclinaisons  sont  boréales,  les  longitudes  et  ascensions  droites 
plus  petites  que  90^^:  on  verra  aisément,  comment  il  faut  changer  les  signes 
dans  d'autres  cas.  Dans  la  même  supposition,  le  cercle  de  déclinaison,  diri- 
gé vers  le  nord,  FP,  tombe  à  Forient  ou  à  gauche  du  cercle  de  latitude 
FEj    le  contraire   aura  lieu,  si  tang  p  aura  une  valeur  négative. 

La  tangente  de  l'ascension  droite  (II)  peut  devenir  négative  dans 
plusieurs  cas:  d'abord  dans  le  premier  quadrans ,  si  sin  X  est  moindre  que 
tg  £  tg[33  alors  le  cercle  de  déclinaision  PF  tombera  entre  Y  et  A.  Cela 
peut  arriver,  lorsque  X  est  petit,   ou  que   (3  est  grand,  par  ex.   si  fétoile  est 
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dans  le  cercle  E F  près  de  E.  Dans  le  second  quadrans ,  tang  f  est  négatif, 
à  moins  que  sin  X  ne  soit  plus  petit  que  tang  s  tang  [3.  Dans  le  troisième 
quadrans,- ïsingq  est  positif,  et  dans  le  quatrième  négatif.  L'ascension  droite 
est  donc  toujours^  dans  le  même  quadrans  que  la  longitude,  excepté  le  cas 
où  sin  X  est  moindre  que  tang  g  tang  p.  Enfin  f  est  négatif,  ou  dans  le 
quatrième  quadrans,  si  X  est  nul,  à  moins  que  [3  ne  soit  aussi  nul  ou  négalifr 
dans  le  premier  cas  on  a  ^  zz:  o,  et  l'étoile  est  dans  le  point  vernal  T^  dans 
le  second  cas,  elle  est  dans  le  premier  quadrans.  Si  X  est  zz:  90°,  et  tang  (3 
plus  grand  que  sin  X  cot  e  zi:  cot  e,  ou  (3  ^  LP,  Fétoile  est  en  d,  et  ^zzs'jo*: 
îa  formule  II.  donne  pour  'ce  cas  tang  p  ni — 00.  ^  " 

Ces  explications  suffiront,    pour  faire  voir,    coiriment    il  faut  procéder 
dans  d'autres    cas,  et  si   les  latitudes  ou   déclinaisons  sont  australes. 
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CHAPITRE      IL 
Mouvement  apparent  des  étoiles  fixes. 


§.  27.  l_Js  lieu  des  éioiles   est  déterminé  relativement  à   Técpateiir  et  . 
à  réctiptique,    deux   plans  qui   ne  sont  pas   tout-à-fait  immobiles.     Si   donc  1& 
longitude  ,  latitude,   ascension   droite  ou    déclinaison   éprouva  des  changemensy 
il  faut  dire   que   les  étoiles  changent  de  position,   ou    qu'elles  ont   un  mouve- 
ment   relativement   à   ces    deux    plans  |    mais    il  n^en  suit  pas   un  mouvement 
réel    des    étoiles.     Tels    sont -peut    être    tous    les    mouvemens    qu'on    observe 
dans  les  étoiles;   et  il  n'est  pas   difficile,    de  trouver  un  caractère  qui  servira 
à  reconnaître,    si  un  mouvement  est  apparent  ou  réel.     Si  le  mouvement  est 
commun  à  toutes  les  étoiles,    s'il  ne  dépend  pas  de  leur  grandeur,    mais   de 
leur    situation    relativement   à   Féquateur  ou  à  l'écliptique,    c'est  évidemment 
un    mouvement    de  ces.  plans,    et  non  des  étoiles;     mais  si  l'on  aperçoit  un 
mouvement  particulier  dans  quelques  étoilesj  dont   d'autres^  ayant  à  peu  près 
la  même  position ,.  sont  exemptes  ^   on   ne  peut  pas   douter,    que   cela   ne  soit 
un    mouvement  réel  ou  plutôt  propre   des  étoiles.     Dans    le    premier  cas ,    il 
sera  aisé   de  décider^   si   Féquateur  ou   l'écliptique  est  en  mouvement.     Celui 
de   ces  deux  plans,  à  Tégard   duquel  les  étoiles  ne  changent  pas  de   position ^ 
est  évidemment  en  repos;     et   il  est  facile   de  voir,   que   cela   ne   s'étend  pa& 
à    la   longitude    et  l'ascension  droite,,    mais   seulement    à  la  latitude   et  décli- 
naison, parceque  les  premières  se  comptent   d'un  point  cfui  peut  être  déplacé 
par  le  mouvement  d'un  seul  de  ces  plans.    Si  par  ex.   la  latitude  des  étoiles,, 
ou   leur  distance  au  pôle  de  réeliplique    est  invariable,   ce  pôle  est  en  repos, 
et    par    conséquent   aussi    le   plan    dont   il    est    le   pôle.     Chaque  déplacement 
d'un  plan   suppose  un  mouvement  de  son  axe  ou  de  tes    pôles  ^   et   tous   les 
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'  dérangeiricns  apparens  des  cîoiles  peuvent  être  réduits  à  un  inouvement  des 
pôles  de  i'équateur  ou  de  Fécliplique.  Si  par  ex.  Féqualeur  ou  l'axe  du 
inonde  est  en  moiiveirient ,  la  laiiiude  des  étoiles  ne  change  point,  mais  leur 
déclinaison  et  ascension  droite,  et  même  leur  longitude  changera  ,  parceque 
les  points  d'intersection  des  deu?:  plans,  dont  elle  est  comptée,  avancent  ou 
reculent,  à  moins  que  le  mouvement  entier  des  pôles  ne  se  fasse  dans  le 
plan  du  colure  des  solstices.  Il  en  résulte  les  caractères  suivans.  Si  l'ascen- 
sion droite  et  la  déclinaison  changent  seules,  l'écliptique  est  en  repos,  et  les 
pôles  de  I'équateur  se  meuvent  dans  le  plan  du  colure  des  solstices.  Si  la 
longitude  change  aussi,  la  latitude  étant  invariable,  les  pôles  du  monde  ont 
un  mouvement  autour  des  pôles  de  l'écliptique.  Si  la  latitude  change,  les 
pôles  de  l'écliptique  sont  en  mouvement, 

§.  28.  On  connaît  jusqu'à  pré:5enl  quatre  niouvemens  apparens  des 
étoiles    fixes, 

1.  La  rétrogradation  des  points  équinoxlaux  (précession  des  écjwiwxcs\ 
OU  le  mouvement  des  étoiles  en  long>itude,  sans  changement  de  latitude:  c'est 
donc   un    mouvement    des  pôles  de  I'équateur  autour  de  ceux  de  l'écliptique. 

2.  La  d^mi-n^'tîoii  de  FohUquité  de  l'écUptique,  ou  le  mouvement  des  éioi- 
îes  en  latitude,  sans  que  la  déclinaison  soit  changée:  ce  qui  indique  une  10- 
tetion  des  pôles   de  Técliptique  autour  de  ceux  de  I'équateur. 

3.  La  nutaiion ,  étant  un  mouvement  des  étoiles  périodique  dans  l'-es- 
pace  de  18  à  19  ans,  sans  que  la  latitude  change:  c'est  donc  le  résultat  d'im 
mouvement    périodique,   ou  d'une  ossciUation  de  l'axe  de  la  terre. 

4.  Uaberration^  ou  la  variation  annuelle  de  la  pt).sition  des  étoilesxela- 
tivement  à  l'écliptique,  qui  ivisulte  du  inouvement  de  la  ierre  autour  du  soleil: 
effet  purement  optique.  " 

Il  a  déjà  été  fait  mention  de  tous  ces  mouvemens  apparens:  il  fauLmain- 
tenant  exposer  les  changemens  de  longitude,  latitude,,  ascension  droite,  et  dé- 
clinaison, qui  en  résultent.  Leur  mécanisme  sera  expliqué  dans  l'astronomie  phy- 
sique: mais  nous  aurons  besoin  ici  d'une  hypothèse,  pour  faciliter  le  calcul  de 
ces  mouvemens.  Que  l'hypothèse  soit  juste  ou  non,  ce|^  n'importe  pas;  pourvu 
que  le*  calculs ,  conformes  à   cette  hypothèse,  satisfassent  aux  observa tions* 

* 
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Q'jand  il  était  prouvé  par  des  observ-ations ,  éloignées  l'une  de  l'au- 
tre de  2000  ans,  que  les  longitudes  et  latitudes  de  toutes  les  étoiles  avaient 
changé  sensiblement^  la  quanliié  moyenne  de  ce  mouvement  était  d'autant 
plus  tacile  à  déterminer,  que  d'autres  observations,  faites  dans  cet  intervalle, 
indiquaient  son  uniformité.  L'intervalle  de  2000  ans  est  si  grand,  que  les 
mouvemens  périodiijues  (tels  que  la  nuialion)^  qui  peuvent  avoir  eu  lieu  pen- 
dant ce  tems,  n'y  ont  aucune  influence.  Pour  répandre  plus  de  jour  sur 
cet  objet,  il  éiait  naturel,  de  décomposer  le  mouvement  des  étoiles  en  deux 
autres  suivant  .la  longitude  et  la  latitude,  et  d'examiner  séparément  chacun 
de  ces  mouvemens,  quoiqu'on  ignorât  que  c'étaient  réellem.ent  deux  ^ieîs 
djiiérens.  En  calculant,  à  l'aide  de  ces  deux  mouvemens  moyens,  le  lieu 
apparent  des  étoiles,  pour  un  intervalle  de  quelques  ans,  on  trouva  entre 
le  calcul  et  l'observation ,  une  différence  qui  parvenait  à  son  maximum  tous 
les  neuf  ans,  et  qui  s'évanouissait  au  bout  de  18  ans.  Il  en  résultait,  qu'il 
n'était  pas  nécessaire,  de  changer  le  mouvement  moyen  qu'on  avait  adopté 
conformiément  aux  observations  fort  éloignées,  mais  qu'il  suffisait  de  supposer, 
outre  ce  mouvement  progressif,  encore  un  mouvement  périodique  de  18  ans. 
C'est  ainsi  qu'on  parvint  à  la  découverte  des  trois  premiers  mouvemens:  cel- 
le du   quatrième  a  été  exposée  en  détail  (§.   12.  sm'p.), 

§.  29.  Le  mouvement  le  plus  considérable  des  étoiles,  qui  par  cette 
raison  n'était  pas  inconnu  aux  anciens  astronomes ,  est  la  rétrogradation  des 
points  équinoxiaux.  Hipparque  (128  ans  avant  l'ère  vulgaire) ,  ayant  com- 
paré ses  observations  avec  celles  de  Timocharis,  plus  anciennes  de  160  ans, 
aperçut  que  la  longitude  des  étoiles  avait  augmenté,  dans  cet  intervalle,  de 
deux  degrés  à  peu  près.  Ptolémée  ,  en  comparant  ses  observations  avec  cel- 
les d'Hipparque ,  trouva  que,  dans  cet  intervalle  de  265  ans,  la  longitude 
avait  augmenté  de  2*40',  ce  qui  donne  un  degré  par  siècle  (_^).  Ptolémée  fit  déjà 
la  remarque,  qu'il  y  a  deux  moyens  de  décider,  si  ce  dérangement  des  étoi- 
les dépend  d'un  mouvement  de  l'équateur  ou  de  l'écliptiquej  en  examinant, 
i)  si  l'ascension  droits  ou  la  longitude  de  toutes  les  étoiles  augmente  de  la 
même  quantité,   2)   si  la' déclinaison   ou  la  latitude  est  invariable.    La  prem.ière 

(l)  ^Imag.  Lih.  VU,  Cap.  a. 
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recliercîie  demande   des  observations  fort  éloignées,  à  cause  de  la   lenteur   du 
moQvement:   Ptoiémée   ne   pouvait  donc  pas  l'employer,  mais  les  observations 
modernes    ont  prouvé  clairement,  que  l'accroissement  de  longitude  est  le  mô- 
me pour  toutes  les   étoiles,    au  lieu   que   le  changement  des  ascensions  droi- 
tes est  irès-diiiérent,  surtout  près   du   pôle.  Les  anciens  astronomes  trouvèrent 
par   la   seconde  méthode,    que   la  latitude  était  invai-iabie ,    tandis   que  la  dé- 
clinaison   éprouvait    des   changemens    fort   sensibles.     Les   étoiles  dans  les   si- 
gnes ascendujis  approchent  du  pôle  boréal  de  l'équateur  ,    dans   les  lignes  dé- 
scendans   elles  approchent  du  pôle  austral:  plus  les  étoiles  sont  près  des  points 
équinoxiaux,    plus  ce  mouvement  est  rapide  (J).  Il  fallait  en  conclure,    que 
,  l'axe  du   monde  décrit  autour  de  l'axe   immobile    de  Fécliptique  un  cône,  et 
par   conséquent    les  pôles  du  monde  un  cercle  dans  la  sphère,  parce  que  l'ob- 
liquité   de    fécliptique,    ou   l'angle  compris  par  les   deux  axes,    ne   changeait 
pas;  et  qu^  ce  mouvement  a   une  direction  opposée  à  Tordre  des  signes,  par- 
ceque  la  longitude  augmente,    et  que  par  conséquent  les  points  équinoxiaux 
et    soîstitiaux    ont    un  mouvement  rétrograde.     Le  changement  de  la  latitude 
des  étoiles,   découvert  dans  les  tems  modernes,  n'a  rien  de  commun  avec  ce 
mouvement:    il    est    com^parativement   insensible,    et    suit   d'autres  loix,  ainsi 
(^u'on    va   le  voir.     Cela  sera  entièrement   éclairci,   en  comparant  aux  obser- 
vations le  mouvement  des  étoiles,    calculé  d'après  cette  rotation  supposée  de 
Taxe  de   l'équateur. 

Il  est  remarqudble,  que  ce  mouvement,  malgré  sa  lenteur,  paraît  avoir 
été  connu  de  tous  les  anciens  peuples  qui  cultivaient  l'astronomie,  longtems 
avant  Llipparque  (').  Mais  cela  se  conçoit  aisément  par  la  manière  dont  ils 
observèrent  le  cours  du  soleil.  Ùn~  objet  très-important  de  leurs  observations 
était  la  première  apparition  d'une  étoile  avant  le  lever  du  soleil  {ortus  helia* 
eus)  y  et  ils  remarquaient  exactement  le  point  de  l'horison ,  où  le  soleil  se 
leva,  ou  la  longueur  de  fombre,  jetée  par  le  gnomon,  ce  jour,  c'est-à-dire 
la  déclinaison,,  et  par  conséquent  la  longitude  du  soleil.  Quelques  ans  suffi- 
saient, pour  leur  faire  apercevoir,  que  le  jour  où   l'étoile  était  pour  la  pre- 

(I)  ^hnag.  Lih.  VU.   Cap.  3. 

(a)  On  eu  trouve  les  preuves  recueillies  dans  V Histoire  de  Vastr.  ancienne  par  Baillyr 
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ïnière  fois  visible  le  matin,  le  soleil,  quoiqu'ajant  la  même  situaiioiv  relati- 
vement à  Féloile,  ne  se  levait  pas  au  même  point  de  l'horison  ,  --eu  que  la 
longueur  de  FomlDre  n'était  plus  la  même:  d'où  il  suivait,  que  Fétoile  avait 
cliangé  de  longitude,  parcequ'eile  était  Tune  et  l'autre  fois  à  égale  distance 
-au  soleii. 

Au  reste,  les  anciens,  ou  du  moins  Ptolémée,  avaient  une  idée  peu 
juste  -de  ce  mouvement.  Cet  astronome  le  regarda  comme  un  mouvement  réel 
de  la  splière  des  étoiles,  d'où  il  conclut,  que  l'année  tropique  était  la  vraie 
révolution  du  soleil,  parceque,  dit-il,  sa  révolution  relativement  aux  étoiles 
est  aussi  vague,  que  par  rapport  à  Saturne  ou  tçUe  autre  planète  (^).  On 
verra  dans  ras^ronomie  physique,  que  la  précession  des  équinoxes  n'est  au- 
tre  chose  qu'un  dépkceinent  du  piaxi  de  l'équateur  terrestre,  qui  est  une 
suite  nécessaire  de  l'action  de  la  kme  et  dû  soleil  sur  les  parties  élevées  de 
l'équateur  du  sphéroïde  aplati,  et  <[m  par  conséquent  n'aurait  pas  lieu,  si  la 
terre  était  une  sphère,  ^ 

§.  3g.  D'après  les  observations  (L  §.  90.) ,  la  rétro gradailoîi  annuelle  des 
points  éqidnoxiaux  le  long  de  l'écliptique,  ou  l'arc  décrit  par  \q&  pôles  de 
l'équateur  autour  des  pôles  de  l'écliptique,  ou  ce  qui  revient  au  même,  l'ac- 
croissement annuel  de  la  longitude  des  étoiles  est  bo'\  i.  Les  pôles  du  mon- 
de décrivent  donc ,  autour  des  pôles  de  l'écliptique,  un  petit  cercle,  dont 
la  distance  à  son  pôle  est  égale  à  l'obliquité  de  Técliptique,  en  parcourant 
dans  ce  cercle  un  arc  de  5o''^,  i  par  an  contre  l'ordre  des  signes:  ils  feront 
donc,  ainsi  que  les  points  équinoxiaux  sur  l'écliptique,  une  révolution  en- 
tière en  25868  ans,  dans  la  supposition  que  ce  mouvement  est  toujours  uni- 
forme. La  longitude  de  chaque  étoile  croissant  de  So"^  i  par  an,  on  trouvera 
pour  un  tems  quelconque,  la  longitude  moyenne  des  étoiles  par  une  sim.ple 
addition.  La  latitude  ne  change  pas,  mais  l'ascension  droite  et  la  déclinaisuu 
éprouvent  des  changemens  différens  selon  la  situation  de  chaque  étoile  re- 
lativement à  l'équateur.  Les  règles  de  la  trigonométrie  sphérique  donnent  le 
moyen  de  calculer  pour  un  tems  quelconque  l'ascension  droite  et  la  décli- 
naison, la  latitude  et  longitude  étant   données^  mais  il  est  plus  commode  pour 

(i;  ^imog,  Lib,  111^  Chap,  a,  au  commeucement. 
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îa  praiique,  et  principalement  pour  la  conslruclion  des  tables,  de  chercher 
à  Faide-  du  calcul  dillérenliei ,  les  petites  variations  de  Fascension  drô^ffe  et 
de  la  déclinaison;,  qui  répondent  à  Faccroissement  de  la  longitude  de  5o^^,  r. 
§.  3i.  En  dillerentiant  les  équations  I.  IL  (§.^25.),  et  supposant  £  et 
P  constans,  parceque   la  latitude   ne  change  pas,  on  aura 

à  6'  sia  f  cos  j3  cosX  <5  ^  cos^  ^  (cos  £  —  sin  £  tg  (3  sin  X) 

(JX  cos  ô  '  <^X  cos^X 

La  comparaison  des    deux  valeurs  àe   tang  p  (Y.   VL  §.    25.)  donne 

cos  ^  (cos  e  -^  sin  £  tg  j3  sin  X) cos  £  cos  ô"  4-  sin  £  sin  S  sai  ^ 

cos  X  eos  j3 

En  substituant  cette  valeur   et  la  formule  VIL  (§,25.)  dans  les  équalio-ns  pré- 
eédenles,  elles  prendront  la  forme 

I.  d  6'  zizd  A  sin  £  cos  f  ;  IL  3  f  zz:  3  X  (cos  s  -j-  sin  s  tg  S  sin  if). 
La  déclinaison  ou  Fascension  droite  diminuera,  au  lieu  d'augmenter,  si  la  formule 
I.  ou  IL  devient  négative.  Comme  3  X  m  5o'%  i  est  toujours  positif  pour  un 
tems  postérieur  à  Fépoque  d'où  l'on  part,  l'ascension  droite  ne  peut  diminuer, 
que  lorsque  Fétoile  est  australe  ou  dans  le  troisième  ou  quatrième  quadrnnSf 
tg  ô  sin  f  étant  plus  grand  que  cot  £.  Du  reste  on  voi-t,  que  près  du  pôle  où 
tg  ô'   croît  à  l'infini,   la  variation  de   l'ascension  droite  peut   devenir  infinie. 

L'équation  I.  nous  apprend,  que  les  déclinaisons  boréales  augmentent  et 
les  australes  diminuent,  ou  que  Fétoile  est  rapprochée  du  pôle  boréal,  lors- 
qu'elle est  dans  les  signes  asceudajis}  c'est  le  contraire  dans  les  signes  descendant, 
La  variation  de  la  déclinaison  est  d'autant  plus  considérable,  que  cos  ^  est 
plus  grand,  c'est-à-dire  que  Fétoile  est  plus  piès  iFun  des  points  équinoxiaux. 
On  voit  que  tout  cela  est  parfaitement  d'accord  avec  les  observations  de 
Ptolémée   (§.  29.)- 

Les  formules  précédentes  sont  assés  exactes,  quand  il  s'agit  de  calcu- 
ler la  précession  pour  un  tems  peu  éioigné  de  Fépoque,  pour  laquelle  on  a 
déterminé  immédiatement  les  argumens  s,  ô,  p.  L'an  1820  Fobiiquité  est 
î  zz:  23®2'^'4y  ■  1^  précession  annuelle  en  déclinaison  et  en  ascension  droit© 
jera  donc,  en  faisant  â  Xzn:  So^'^iy 

L  a  ô  z=  ig",  9477.  cos  P-,     IL  a  e  =  45'',  9-^7^7  "f"  ^9^',  9^17-  fe  ^'  «i"-  ?> 
îe  terme  45", 95757   étant  commun  à   toutes  les  étoiles.   Ces  formules  sont  ex- 
actes, pour  plusieurs  ans  avant  et  après   ibao.  M^'is  pour  des  tems  fort  éloi- 
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gnés ,  la  ciiminuiion  constante  de  Fobiiquité,  quoiqu'elle  ne  soit  que  d'une 
demi-seconde  par  an  (ï.  §.83.),  devient  sensible,  et  il  est  nécessaire  d'en 
tenir  compte. 

§.  32.    En    diiTérentiant    les   équations   I.  II.  (§.   25.)  par  rapport  à   s, 
on  trouvera 
dô  cosô  m  d£  (cos£SinXcos3  —  sinasinGi,   et    • — ^rz ^^ ■ ^: -^ 

'    ^  COS^  ^  COS  A 

L'introduction   de  l'équation  VIL    (§.    25.)    donnera 

h  S" cos  5"z=:3£  (cos  e  cosô' cos  p  te  X  —  sin  s  sin  3), ^—-zz. — 3e  ^^sin  s  tgX-l-  ^''  '   '  ~  !. 

'  '  C0^2  ^  \  ^-  '      COS  Ô  eus  ^/ 

En  substituant  au  lieu  de  sin  (3  et  tg  X  leurs  valeurs  III.  IV.  v§- 25,),  on 
trouvera  après  toutes  les  réductions,  - 

5  0  zn  3  g  sin  ^,   et  d  ^zz  —  3  e  tg  5"  cos  ^. 
Si  l'on  joint  ces  corrections  aux  précédentes   (§.  3i."~i,  il  viendra 

III.  3ô'zz:3X  sin  e  cos  f  -|-  3  e  sin  ^  ; 

IV.  3  f  m  3  X  (cos  a  -}-  sin  £  tg  ô'  sin  f ''i  —  3  e  tg  5"  cos  f, 
J'une  •  et   l'autre    doit   être   multipliée   par    le  nombre   d'années ,    pour    lequel 
on  cherche  la   précession. 

Il  faut  faire  ici  deux  remarques.  Les  argumens  même  è.^s  deux 
corrections,  étant  composés  de  e,  ô\  f,  sont  variables:  si  donc  l'intervalle 
est  très-grand,  il  faut  faire  un  calcul  préalable,  pour  déterminer,  au  moyen 
de  la  précessîon,  les  valeurs  de  £,  ô,  f,  ou  du  moins  de  ô,  ç,  qui  convien- 
nent à  l'époque  moyenne:  ce  calcul  servira  à  corriger  les  argumens^  avec 
lesquels  on  calculera  la  précession  (III.  IV.).  D'ailleurs  le  coefficient  3X 
même  est  variable,  parceque  la  précession  des  équinoxes  n'est  pas  parfaite- 
ment uniforme.  On  verra  dans  l'astronomie  physique ,  que  l'action  des  pla- 
nètes sur  la  terre  produit  aussi  un  mouvement  des  points  équinoaiaux;, 
beaucoup  plus  lent  et  irrégulier.  Ce  que  les  observations  nous  donnent,  ne 
peut  être  que  le  résultat  de  ces  deux  mouvemens,  qui  n'est  pas  uniforme. 
Il  n'est  donc  pas  permis  de  supposer  3  X  proportionnel  au  tems.  Suivant 
M.  Laplace  (^),  la  précession  en  longitude,  3  X,  ou  la  rétrogradation  des 
points  équinoxiaux  le  long  de  Técliptique,  en  nommant  t  le  nombre  d'an- 
néns    écoulées  drpr.js   lySo.  pst 

(ij  âiécan.  cél.  T.  III.  p.  lia. 


LIVRE     II,     C  H  A  P.     II.  ^^ 

(i)....AX-5o^3956r. ^+19098^82(3111  i6'^3:.263.^/_4333'',24sini4^ii474?, 
ei  le  changement  de  robliquité   de  l'écliptique 

(2) A  £  =1—  3 1 65'',  2208.  sin  32^  64626.  i  —  2242'^,  2744  ^sin  7'^  0,^7 'Î7.  i)-. 

Il  faut  faire  t  négatif  pour  les  tems  antérieurs  à  1750.  La  substitution  de 
ces  valeurs  au  lieu  de  d\  di,  dans  les  formules  IIÏ.  IV.  les,  rendra  plus 
exactes.  Cependant,  les  argumens,  s,  ô",^,  étant  encore  variables,  on 
demandera,  quelles  valeurs  il  faut  donner  à  ces  angles,  lorsque  t  es.t  un 
très -grand  nombre.  La  règle  qu^on  donne  ordinairement,  est  de  calculer 
d'abord  A  ô'  et  A^,  au  moyen  des  formules  II î.  IV.  et  avec  les  valeurs  que 
8,  5',  ç,  avaient  à  l'époque  d'où  l'on  part,  en  prenant  fj  au  lieu  de  t. 
En  ajoutant  ces  corrections  avec  ô',  ?,  on  aura  leurs  valeurs  qui  convien- 
nent au  milieu  de  l'intervalle  t,  et  qui  serviront  d'argumens,  avec  lesquels 
les  formules  III.  IV.  donneront,  par  un  second  calcul,  les  valeurs  de  a6\ 
AP,  très-exactes.  Cependant,  si  l'intervalle  t  est  très-grand,  on  aura  un  ré- 
sultat plus  exact,  en  employant  la  méthode  suivante,  qui  est  directe  et 
pourra  être  étendue  au  plus   grand  nombre  i. 

§.  33.  Les  formules  précédentes  ne  renferment  que  les  premières  dif- 
férentielles; mais  si  t  est  un  très-grand  nombre,  il  ne  faut  pas  négliger  les 
diiTérenlielles  successives.  Nous  nous  servirons  pour  cet  effet  de  la  série  de 
Tajlo}%   qui   donne 

/A-,         .     "^^ .       1   -^^î'   ^^^  I  °''^M   Az5  ,   3u  ^    ,  .     5^u  ,      ddu    Az"^ 

(  A) ...  Au  zi:— -A  z  -\ ^ . A  2  -J A  -  A  ^  -I- -,  1   pin- 

u  étant  une  fonction  quelconque  de  z  et  de  z\  et  5  ?,  5  3'  étant  regar- 
dées comme  constantes.  Faisant  donc  sin  ô  zz:  w,  3  zz:  X,  s' zz:  î,  on  aura  en. 
négligeant  A  £3,   a  X  A  £%   AX^Aj,   et  les   quatrièmes  différentielles, 

rB;...A..=Z^AX-f^Ae+^,^U-i^AXA£-|-£i\^4-^      ""^^ 

L'équation    1.    (§.    25.)    donne,    en    faisant    pour    abréger,    sin  s  cos  (3  iz.  m, 

cos  £  cos  [3  zz  71,  sin  £  sin  p  :zz  p,  cos  £  sin  p  zz  çr, 

(a)    N^^'"^^'^'    ^— ''«^_"^-/^'  ^X^  =  -"î  Sin  X,  --—=:«  COS  X, 

^•^7^-=  — "zsrnX  — <7,   — 3:=:~-772cosX. 
En  regardant  maintenant  ô'  comme  fonction  de  z/:=:sinô",  on  aura 

fr\              A  ;s           ^  ^'    .          .     dàS     Au^     ,      à^à'     Au'^ 
(L.)....AôZZ-—    A  u  -A . U   — ^  .  . .  :     - 
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et    l'on    trouvera   par   les  différentiations ,    en  regardant  du    comme  eonstantj. 
duzzzB^ cos  6',  ou    — -  zz ,  done 

du-           cos  ô' 
\     ^         )  ,-J^  o  —3  "  è.  T  -t-  0  sin  -^  rT 

àxf^         ^  ''  '  ^  ^-  eosâ  0- 

L'équalion  (B)    donne 

~6~~'[dxJ    "~6~'\ 

Maintenant,  en  substituant  (a)  en  (B)  et  (c),  et  les  valeurs  de  Au,  Au^,  Aw^, 
qui  en  résultenf,   ainsi   que  les  valeurs  (/^),  dans  l'équation  (  C),  elle  deviendra 

^,  mcosX  ,     nsinX  —  p  ,     m^tg  ^  cos^X— mcos  ô'sinX      AX^ 


CD), 


cos  ô  cos  ô'  cos^  5  2, 

m  n  tg  5"  &in  X  cos  X  —  -m.  i>  tg  ô"  cos  X -f-n  cos  ô  cos  X  . 

. . »  A  X  A  £ 

cos^  0 
n^  tg  ô'  sin^'X  —  1  npi§  ô'  sin  \+-  p"^  tg  ô"  ■ — ^  m  cos  ô'  sin  X — ■  q  cos  S     A  £®' 

cos^  ô  2 

m'^f  r-t-ïsin^  ô")cos^  X  —  3  m^  sin  ô  cos^  (Tsin  Xcos  X  —  mcos'?  ô  cf's  X      A  X"^ 


cos»>  J  6     * 

Si-  l'on  substitue  en  (D)  les  valeurs  données  par  les  équations  III.  IV.  VIL. 
(S*  ^^)?  pour  éliminer  X,  p,  on  trouvera,  après  toutes  les  réductions,,  en 
feisant  pour  abréger,  co5  z-\-  sin  s  tg  5'  sin  ^  zz:  M, 

^  .  .  A  X^  '-.        .  . 

\  A  ô  zn  A  X.  sin  £  cos  p  -|-  A  £.  sin  p M  sin  £  sin  p  — !-  A  X.  A  £.  M' cos  f 

^     '^     )  A£2  .      AX3   . 

/         ' tgô'cos^f -— sin£CGSf(i — sin^£cos^^-{-JMsin  £  tgô'sin^),. 

Gn   trouvera    de  la  même  manière,    en   faisant  wizitangp,  au  moj'en  de  i'é- 

Çuation  II.  (§.   25.), 

Ç  du  n  —  ;p  sin  X  '      du m  Fin  X  >+  ^       d  d  a  n  n  sin  X  ■ — p  (i  -h-  fin^  X) 

^    /v     J  6*  X           cos  p  cos^  X'      d  £                  cos  p  Gos  Xf'     à  X^  cos  p  cos-^  X  *' 

\     /     y  <9c)-u  m-f<jrsinX     ô'5ît ;p — nsinX     d^u 2Ti.(i-f-2sin2X)  — j>sinX(54-^iî'^X)^ 

V.  c/XcJê  cosjScos^X^   à£^        cosjBcosX?   c^X^  cospcos4X  -^ 

r^p  i35p  2tt  .  o 

\  -^  iz:  cos-"  p  :=:  — . —  ,   — ;-  zz  —  -, -—  zz  —  2.  sm  p  cos-^  p, 


(1  -f-îi^ 


,^,,                             5p              ,     Ô(?P      Au^     ,     3^P      Aii^ 
(C)  .  .  .  .  A  P  ZZ  -^  A  w  4-  --^- H-  --^-  .  — ^ 

La    substitution    des    équations    III.  IV.  VII.    en    {a!)    donne  ^     en   faisant 
sin  £  targ  3"  -|-  ces  £  sin  f  zz  N,  et  N  cos  £  -f-  ^^"-  ?  •^— ■  -^^ 
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5l£ M  du t&S'      ddu aN^sfnf  B  ddu .  W  tg  5" 

ddu  d^  u  6  N-^sin  p  3  N  .  B     ,      2  N  sin  P     . 

--  --  tang  ?,  ^-3  zr  -^^^^-  +  — -  -f  -^^  -  -f  2  cos  .; 
d'où   il   viendra 

,(  A  f  zn  M.  AX  —  A  £.  Ig  ô"  cos  f  -] siii  e  cos  M  M  tg  S'  -| 2  v    ) 

(E  )  /       -|-  A  X  A  E  (  M  tg  5  sin  ^ rv     )  —  ^^^  ?  cos  ^  (i  -j-  2  tg^  ô) 

/  AX^  .    '  psin  Ê  cos  e  (3  cos^  ^  —  0  ~f"  ^g^^i'^?  '-^  ^^^^  ^  cos"^  —  i  )~1 

K        "i      Q~  -|-3sin  6C0SÊ  tg^ô,  acos'^^— i;  +  4sin^£  fg%sin^(4cos^^— I  _j 

Les  séries  (E)  ^E')  donnent  un  résultat  très-exact  pour  plus  de  mille  ans,  en 
mettant  à  la  place  de  6",  ^,  leurs  valeurs  qui  avaient  lieu  à  l'époque  d'oii 
l'on  part^  et  au  lieu  de  AX,  Ae,  les  valeurs  (i)  (2)  (^§.32,)  qui  convieftnent 
au  nombre  d'années  i,  pour  lequel  la  précession  est  cherchée.  Dans  les 
Tables  du  soleil  par  M..  Delamhre  {Tab.  /^.),  on  trouve  A  X,  As,  pour  un  tems 
quelconque,  en  partant  de  l'an  i^5o  relativement  à  AX,  et  de  1800  pour 
A  z.  Si  l'intervalle  n'est  que  de  quelques  ans,  on  peut  se  contenter  des  pre- 
miers termes,  a5  iz:  A  X  sin  e  cos  f-j- A  f  sin  f,  AfinMAX  —  Astgô"  cos  g",  ou 
des  formules  III.  IV.   (§.  32.)   M). 

Puisque  la  procession  n'est  pas  périodique,  mais  va  toujours  en  crois- 
sani,  il  est  usité  d'appeler  lieu  moyen  des  étoiles,  celui  qui  est  trouvé  par 
la  correction  de  k  précession  seule^  il  est  converti  en  lieu  apparent  par  les 
corrections  périodiques  de  la  nutation  et  aberration.  Le  lieu  des  étoiles  dans  la 
aphère  est  donc  calculé  d'une  manière  semblable  à  celle  dont  on  trouve  le  lieu  du 
soleil  dans  les  tables.  Les  observations  donnent  une  époque^  qui  est  réduite  au  lieu 
moyen  ^  par  la  précession  suivant  les  formules  précédentes,  et  convertie  en 
lieu  apparent  par  la  nutation  et  aberralion.  Ainsi  l'on  trouve  dans  les  catalo- 
gues àes  étoiles,  l'ascension  droite  et  la  déclinaison  moyennes  pour  une  cer- 
taine époque,  avec  la  précession  annuelle  en  ascension  droite  et  en  déclinaison* 
§.  34.  Le  second  mouvement  des  étoiles  est  le  changement  de  leur 
situation  relativement  à  l'écliptique,  qui  est  intimement  lié  avec  la  diminu- 
tion progressive  de  l'obliquité  (L  §.  83„):  c'est  donc  un  véritable  déplace- 
ment du    plan  de   l'écliptique.  Si   Ton    compare  avec   l'observaiion.  le   lieu  des 

(i)  Voy.    mon    mémo^'e    De    îa  précesS'     en  décl.  et  en  ase.  draits  ,    dans  les  Mém.  de  VAcad. 
Jmf.  des  Se.   T.  VIIL 
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étoiles,  calculé  d'après  la  théorie  de  la  précessioa  qui  vient  d'être  dévelop- 
pée, on  s'apercevra  que  la  déclinaison,  est  parfaitement  d'accord  avec  le  cal^ 
cui,  mais  que  la  latitude  et  la  longitude  sont  sujettes  a  une  petite  anomalie 
qui  ne  peut  pas  êire  expliquée  par  la  théorie  précédente,  parceqa'elle  n'est 
pas  la  même  pour  toutes  les  étoiles  et  pour  tous  les  tems,  et  qu'en  général 
la- théorie  précédente  ne  donne  aucun  changement  de  latitude.  Cela  donna 
lieu  à  la  découverte  d'un  nouveau  mouvement,  qui  regarde  l'éclipuque  seu- 
le, parceque  les  déclinaisons,  n'en  sont  point  affectées.  Il  était  réservé  a  l'as- 
tronomie moderne,  d'en  découvrir  la  cause:  on  verra  dans  l'astronomie  phy- 
sique,, que  c'est  Faction  que  les  planètes  exercent  sur  la  terre.  Il  ne  sera, 
pas  inutile,  d'en  donner  ici  une  idée  générale. 

Il  est  visible  que,  si  les  planètes  se  trouvaient  toujours  dans  le  plan 
de  Fécliptique,  la  force  avec  laquelle  elles  attirent  la  terre,  changerait  la 
distance  de  ia  terre  au  soleil  et  sa  vitesse,  ou  la  longitude  du  soleil,  sans, 
écarter  la  terre  du  plan  de  son  orbite,  parceque  Faction  se  fait  entièrement 
dans  ce  plan.  Mais  les  orbites  planétaires  étant  inclinées  sur  l'écliplique,  en- 
sorte  que  chaque  planète  est  toujours,  au-dessus  ou.  au-dessous  de  ce  plan,. 
leur  action  tendra  nécessairement  à  faire  sortir  la  terre  de  ce  plan:  elle 
changera  donc  la  position  du  plan  de  Forbite  de  la  terre.  L'action  de  cha- 
«jue  planète  est  différente ,  selon  sa  masse ,  et  sa  distance  à  la  terre  et  au 
plan  de  Fécliptique.  Le  déplacement  total  de  Fécliptique  sera  donc  composé 
des  actions  de  toutes  les  planètes.  L'action  particulière  de  chaque  planète 
consiste  principalement,  à  communiquer  au  pôle  de  Fécliptique  un  mouve- 
ment rétrograde  autour  du  pôle  de  Forbite  de  cette  planète.  Les  pôles  de 
l'ëcliptique  ont,  par  conséquent,  autant  de  mouvemens  qu'il  y  a  des  planètes^ 
et  le  résultat  en  est  un  mouvement  rétrogra.de.  Le  calcul  du  changement  de 
la  position  des  étoiles  par  rapport  à  Fécliptique,,  qui  en  résulte,  e&t  bien 
compliqué,  parceque  ce  mouvement  ne  se  fait  pas  autour  âxi  pôle  de  Féqua- 
teur  ou  de  Fécliptique,  ni  en  général  autour  d'un  seul  point.  Il  faut  donc 
calculer  séparément  chaque  action  que  Vénus,  Jupiter,  "etc.  exercent  sur  la 
terre,  et  les  ajouter  ensemble.  Gomme  le  mouvement  se  fait  autour  du  pôle 
d'une   orbite  planétaire,  cette  orbite  e«l  ce  qu'était  Fécliptique  relativement  à 
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la  précession:  le  déplacement  d'iine  étoile  ne  dépendra  pas  de  sa  position 
par  rapport  à  Técliptique,  mais  à  celte  ovlnle-,  c'est-à-dire,  il  dépendra  âcs 
situations  de  l'étoile  et  de  l'orbite  planétaire  relativement  à  l'écliptique.  Le 
mouvement,  de  l'étoile  sera  donc  exprimé  en  fonction  de  sa  latitude  et  lon- 
gitude, ainsi  que  de  la  longitude  des  points  d'intersection  et  de  l'inclinaison 
de  l'orbite  planétaire  par  rapport  à  Técliptique.  Mais  comme  on  peut  sup^ 
poser  la  position  des  orbites  planétaires  invariable  pendant  longtems ,  les 
deux  derniers  élémens  entreront  dans  les  coëfficiens  conslans,  qui  alors  ne 
seront  exacts  que  durant  un  certain  tems.  Comme  ils  sont  indépendans  de 
la  situation  de  l'étoile,  on  peut  faire  la  somme  de  tous  les  coëfficiens  qui. 
résultent  ainsi  des  actions  des  différentes  planètes;  ensorte  que  les  mouve- 
mens  de  l'étoile  en  longitude  et  en  latitude  seront  données  par  deux  for^ 
mules  générales,  qui  ne  renfermeront  pas.  d'autre  quantité  variable  que  la 
longitude  et   latitude   de  l'étoileo, 

§.  35.  En  nommant  X  la  longitude,  (3  la  latitude  de  l'étoile,  les  cal- 
culs qui  seront  développés  dans  l'astronomie  physique,  donnent  ces  équations.. 
Vaccroissc77ienl  séculaire   de   la  latitude  dans   le   tems   actuel   est 

(i)....  A  f3  zi:5i'^.i.sinX  4- 7'''^  35.  ces  X,—  5i'',  626.,  sin(X-{~  8^1  i'6'Oi 
celui   de  la  longitude^  -~~~ 

(2)-....  AX  =  tg(3(7'^35sinX  — 5î'';i.cosX)iz:~5i'^626.1gp.cos(X-f-8^iiV)«. 
Suivant  M..  Laplace,  ces  équations  sont  A  (3  =•  Sii^''.  sin  X -f- 8'''.  cos  X,  A  X  zn 
—  ig  (3C52"cos  X— 8^'sinX)-  Les  coëtliciens  5i'',  i  et  7",  35  dépendent  de  la 
posiii(m  àes  orbites  planétaires  par  rapport  à  l'écliptique,.  ils  ne  peuvent  donc 
être  exacts  que  pour  un  ou  deux  siècles.  Les  mouvemens  des  orbites,  con- 
nus par  l'observation,  donneront  les  valeurs  de  ces  coëfficiens  pour  un  tems 
quelconque.  En  les  calculant  pour  le  premier  siècle  de  Fère  vulgaire,  on 
peut  prendre  le  milieu  entre  ces  valeurs  et  celles  que  nous  venons  de  trou- 
ver pour  le  tems.  actuel,,  pour  en  conclure  le  mouvement  pendant  tout  cet 
intervalle;,  et  par  conséquent  la  position  àes  étoiles  dans  le  tems.  de  Ptolé- 
mée.  Les  observations  de  cet  astronome  confirment  cette  théorie  parfaitement,, 
quoiqu'elles  donnent  un.  plus  grand  mouvement;  mais  cette  différence  est 
dans  les  limites  des  erreurs^,  dont  les  observations  de  Ptolémée  sont  susceptibles,. 


54  ASTRONOMIE      RATIONNELLE 

§.  36.    Il  €st  aisé  de  voir,   que  ce  mouvement  de  récViptique  cliangera, 
aussi   l'obliquité    àe   Técliptique   et    la   rétrogradation    des  points  équinoxiaux. 
En   faisant    dans   l'équation    (i)  (§.  35).  X^rgo»,    elle  donnera  raccroissement 
séculaire  de  la  latitude    boréale   d'une   étoile   dans  le    colure  du  solstice  d'été 
A^zii5i",  it  c'est   la  quantité    dont    l'écliptique   se    rapproche  de  Téquateur, 
ou   la    diminution   de    l'écliptitjue.     En  multipliant    A  [3  par  îq,  5j    on  tirouve 
i6'  '^6'',    ce    qui  ii'est   pas   enti-èrement   exact ,    parcequ'il    n"est    pas   permis  de 
■supposer  les  coefficiens    constans    pendant    1900  an«  (§.  35,).  Mais  si  l'on  fait 
i-zz — 1900  dans  l'équation  (2)  i§.  32.%    on  trouvera    A  en:  961 '',4^— 9",  97  =z 
4- 15' Si",  5.     C'est    la    quantité    dont   l'obliquité   a    diminué    depuis   l'an    200 
avant  J.  C.  jusqu'à  l'an  i^So,  où  elle  était  23*28'23'^    Il  s'en  suit  que  l'obli- 
quité a  été  200  ans  avant  J.C  m  23°44'i4'%^;  ^^  qui  ne  diffère  que  de  7'  de 
celle  qu'Hipparque  .observa  (I.  §.  82.). 

Le  déplacement  des  points  équinoxîaux ,  qui  naît  de  ctî  mouvement, 
peut  être  direct  ou  rétograde,  selon  la  différente  position  <le  l'orbite  plané- 
taire, dont  on  considère  l'action.  Le  mouvement  total  des  points  équinoxiaux 
pourra  donc  être  aussi  bien  direct  que  rétrograde:  on  le  trouvera  par  les  rai- 
sonnemens  suivans.  Si  les  points  équinoxiaux  rétrogradent  sur  féchplique  d^un 
arc  co,  la  longitude  de  chaque  étoile  diminuera  nécessairement  d'autant,  quel- 
le que  soit  sa  situation^  mais  en  outre  elle  épr-ouvera  un-e  variation  particu- 
lière aX,  qui  dépend  de  la  longitude  et  latitude  rg.  35.),  ensorte  que  la 
variation  totale  de  la  longitude  sera  =  oj  -j-  A  X.  Concevons  maintenant 
une    étoile   au    pôle    de   l'équateur,    dont  k  latitude  est  par  conséquent    [3  m: 

go* Ê,    la    longitude  X  zz:  go*'  et  constante,  parceque,    dans  cette  recherche, 

les  pôles  de  féqùateur  sont  supposés  immobiles  :  on  aura  donc  w  -|-  A  X  zz:  o, 
ou  aj=: — A  X.  En  mettant  donc  90"*  et  90* — t  au  lieu  de  X  et  (3,  dans  Té- 
quation  (2)  (§.  35.),  il  viendra  co:iz:  —  7'',  35  cot  £  = — 1/'  pour  le  siècle 
présent:  d'où  il  suit  qu'en  vertu  de  raction  des  planètes,  les  points  équino- 
xiaux avancent  annuellement  de  o",  ry. 

Comme  les  déterminations  anciennes  des  longitudes  et  la  tirades  des 
étoiles  sont  moins  sûres  que  les  observations  des  solstices  par  le  moyen  d'un 
gnomon,  le  meilleur  moyen  sera,  de  prendre  pour  base  la  diminution  de  l'cb- 


LIVRE    II,    C  H  A  P.    ÏL  55 

liquité,  qui  a  été  trouvée  par  les  observations  de  o"^  par  an  (I,  §.  83.).  Oa 
verra  dans  l'astronomie  physique,  que  le  résultat  des-  actions  de  toutes  Jes  pla- 
nètes (§.  340  consiste  à  communiquer  au  pôle  de  l'écliptique  uttraouvement,  par 
lequel  il  tourne  autour  du  pôle  de  l'équateur  supposé  immobile,  en  se  rapprochant 
de  lui  en  même  tems,  ensorte  que  l'obliquité  diminue  de  o'',5  zi: —  d  e  par  an,,  pea- 
dant  que  les  points  équinoxiaux  avancent  de  o^'',i 7  indT.  Mais  comme  dans  tou- 
te cette  recherche  l'équateur  est  supposé  immobile,  il  est  plus  simple,  de  prendre 
pour  base  l'avancement  des  points  équinoxiaux  sur  l'équateur  ou  suivait  l'as= 
eension  droite,  ce  qui  sera  ea  même  tems  le  décroissement  de  l'ascensioîî. 
droite,  commun  à  toutes  les  étoiles»  En  le  nommant  — ■  8  f ,  et  supposant  que 
le  point  vernal  est  avancé  sur  l'équateur  de  ^6^1:8?  (Fig.  4.)5  ^'^  sera  l'an- 
gle compris  entre  les-  cercles  de  latitude  ET,  EB,  ou  l'arc  yb,Bb  étant  per»- 
pendÏGulaire  à  l'écliptique,  d'où  l'on  tirera  d 'X  zizd^-  cos  b,  et  la  diminution  de 
l'ascension  droite,  — dp  zz —  zz ^—77  :=^ —  ^^\^'r   ^^   déclinaisom 

cos  e  COS  23~^  20'^ 

étant  constante.  Pour  en  déduire  le  changement  en  latitude  et  longitude,  il 
feut  diflérentieE- les  équations.  III.  IV.  (§.  25.)  par  rapporta,  e  et  f,  ce  qui 
donnera 

d  [3  cos  (3  m  — 'de  (sin  s  sin  5"  -f-  cos  s  cos  5"  sin  f)  —  d^  sin  s  eos  ô'  cos  ç^, 

à\      ^£  (cos  £  tang  ô'  —  sin  a  sin  ^^     .      3  çi  (cos  a  4-  sin  £  tang  6"  sin  çi) 

cos^  X        '  cos  ^  '  cos^  ^ 

Maintenant  il  faut  éliminer   5'  et  ç   à  l'aide   des  équations  1=  II.  VII.  (^§.  2.5 Jf^ 

d'où   il  viendra- 

o  [3  zn  —  3  s  sin  X  —  3fsinÊC0sX, 

dXzzzd  i  tang  p  cos  X  -j-  ^  ?  (cos  £  — -sin  £  tang-  p  sin  X),  .; 

et  en  substituant  les  valeurs,  dtz^  —  o'^',5y  d  §  ■:zz  ■—>  o^\  2.  y  e  zz:  23^28'j  e€ 
en   îiirdtipliant   par  le  nombre   d'annees^  /;, 

î.  3  (3  zz  -j^  o^\  5  .  f  sin  X  -}^  o'\  08  .  t  cos  X, 
IL  aX  zzr— o''',  5  .  ^tang  p  ces  X  —  o",2,/  (0,9173  -— o,3t)82  .îang  p  S'in  X). 
ou  il.  D  X  rr  —  o^',  5  .  t  tang  p  cos  X  —  t.  (o'\  î  83  —  o'\  08  .  tang  p  sin  X)  y 
te   qui   est  à   peu  près  d'accord  avec  les  équations  (i)   (2)  (§.   35v). 

§.  3^.  C'est  à  Bradley,  que  Faslronomie  doit  la  découverte  du  troi^- 
siëme  et  du  quatrième  mouvement  des  étoiles.  Les  observations  délicates* 
<qui  avaient  le  b^ût  de  déterminer  la-  parallaxe  des  étoiles,   Im  apprirent  qu'Bi 
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celte  parallaxe  n'avait  pas  lieu,    mais  que  les  étoiles  avaient  un  autre  mou- 
vement  annuel,    Taberration    (§.    12.  suiv.).     Après  avoir  continué   ces   obser- 
vations pendant  plusieurs   ans,    il  se  convainquit,  qu'en   effet  ce  mouvement 
se   renouvellait   chaque  année  suivant   le  même   ordre  et  les  mêmes  loix,  mais 
que  la  déclinaison   moyenne,  ainsi  que  la  plus  grande  et  la  plus   petite,  cal- 
culée   d'après    cette    ihéorie,     augmentait    ou   diminuait  peu  à  peu  d'un  an   à 
l'autre:  que  par  conséquent,   il  existait,  outre  l'aberration  périodique,  un  autre 
mouvement  progressif,    ou   d'une  période   plus   longue    que  l'année,    période 
de  l'aberration.  C'est  ainsi  que,  malgré  les  vicissitudes   annuelles  des  saisons. 
on    aperçoit    aisément,    que   la  température   d'un  pays  devient  plus   ou,  moins 
chaude     d'un    an    à    l'autre.     Pour    découvrir    la   période    de   ce  mouvepient, 
Bradiey  continua  ses  observations,    et  trouva,    que  la   déclinaison   des  étoiles 
augmentait  pendant   neuf  ans,   et  diminuait   pendant   les   neuf  ans  suivans,   de 
sorte  que   tout  était  rétabli  au  bout  d'une  période  de    18  à  19 ans.   Il  aperçut, 
que   la  plus  grande  différence   des  déclinaisons,   qui  en  résultait   en   neuf  ans, 
était  de    38'',   et  que  la  latitude  n'en  était  point  altérée:    ce  qui   s'expliquait, 
en  supposant  que  le  pôle  de   l'équateur    approche  du  pôle   de  fécliptique  de 
18''  en  neuf  ans,  et  qu'il  s'en  éloigne  de  la  même  quantité  dans  les  neuf  ans  sui- 
vans. Bradlej'  remarqua  enfin,  que  ce  mouvement  était  lié  avec  une  variation  ou 
irrégularité  de  la   précession   des    équinoxes,   qui  suivait  précisément  la  même 
période:   d'où  il  conclut  avec  raison,   que  le  mouvement  des  pôles  de  l'équa- 
teur ne  se  fait  pas  dans  le  eolure  des  solstices,  ou  ce  qui  revient  au  même, 
que  les  pôles  ne  décrivent  pas  une  ligne  droite,    ou   l'arc   d'un  grand  cercle 
de    la   sphère,    mais   une    courbe    ou   un    petit  cercle   coupant   le  eolure  des 
solstices.     Une    foule    d'observations    sur    des    étoiles     différemment    situées, 
prouva  enfin,     que  l'on  satisfait  à  tous  ces  phénomènes  par   l'hypothèse,  que 
les  pôles    de    l'équateur    décrivent  en   18  ans  un   petit  cercle   de    18''  de  dia- 
mètre, contre  l'ordre  des  signes,   ou  que   l'axe   oscille  dans  ce  cercle,  en   dé- 
crivant   la  surface  d'un  cône,   dont  l'axe  fait  avec   les  côtés  un   angle  de   9'': 
c'est  pour  cela  que  ce  mouvement  a  été  appelé   nutatlon  de  l'axe. 

§.  a8.    Soit  [Fig.  5.)  E  le  pôle  de  Fécliptique,    autour  duquel  le  pôle 
de   l'équateur   P    décrit,    en  vertu  de  la  précession    (§.  3o.),    contre    l'ordre 
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des  signes,  im  cercle  PQR  dont  le  rayon  EP  est  égal  à  l'obliquité  de  Té» 
cliplique,  ensorte  que  le  lieu  moyen  du  pôle  P,  Q,  R,  rétrograde  de  5o'',  t 
par  an.  Le  pôle  vrai  p  décrit  en  même  tëms  autour  de  P  un  pstit  cercle 
de  ib''  de  diamètre,  suivant  la  même  direction  pqr  (§.  2'j.).  Le  vrai  mou* 
vement  du  pôle  se  fait  donc  sur  la  périphérie  d'un  cercle  p  q  r,  dont  le 
centre  P  réirograde  en  même  tems  sur  la  périphérie  du  cercle  PQR,  con^^ 
séquemment  dans  îin  épicycle.  Il  résvillera  de  la  composition  de  ces  deux 
mouvemens  la  courbe  ab cdefg,  qui  est  la  véritable  route  du  pôle.  Sup- 
posons  que  le  poîe  moyen  soit  en  Q,  le  pôle  vrai  en  a,  at^zng'''.  Au 
iout  de  9  ans^  le  pôle  moyen  aura  rétrogradé  de  QR  zz  9  .  5o''',  i,  _ pendant 
que  le  pôle  vrai  a  parcouru  la  moitié  de  son  épicj'cle:  il  sera  donc  en  c, 
R  c  étant  11:9'%  et  il  a  décrit  l'arc  abc{,  dont  la  plus  grande  distance  aa 
cercle  PQR  de  9''  est  au  point  h.  Au  bout  de  18  ans  le  pôle  moyen  t, 
encore  rétrogradé  -de  RS  zr  9  .  5o",  i  ;  et  le.  pôle  vrai  est  revenu  au  même 
point  a  de  son  épicycle 3  il  sera  donc  en  e,  Se  étant  rr  9''''.  Dans  cet  in- 
tervalle il  a  été  nécessairement  en  dedans  du  cercle  PQR,  et  il  s''en  est 
également  éloigné  de  9''  en  d,  ensorte  qu''il  a  parcouru  en  18  ans  la  courbe 
abc  de.  Or  on  a  «c  =z  QR  -f- «Q  4-  Rc  ~  9.  00'',  i -f- 18''  — 7'49'%  et 
cézziRS  —  Rc  —  Se=:  9.5o''',i  —  ic"  zz-j^  i3"'.  Depuis  a  jusqu^à  c  la  dire= 
ction  de  son  mouvement  dans  Tépicycle  est  la  même  que  celle  du  pôle  mo- 
yen Q:  son  mouvement  vrai  ou  composé  est  donc  plus  vite  que  le  mouvez 
ment  moyen,  et  il  a  devancé  le  pôle  moyen  dé  Rc.  En  c  sa  direction  est 
perpendiculaire  à  celle  du  pôle  moyen:  il  va  donc  suivant  ce  avec  la  vi- 
tesse moyenne  de  5o"',  i  par  an,  et  suivant  cE  avec  une  vitesse  d'environ 
3".  Cette  dernière  vitesse  devient  dans  la  moitié  intérieure  de  l'épicycle, 
opposée  à  la  moyenne:  mais  comme  elle  est  beaucoup  plus  lente,  n'étant 
que  de  3"  par  an,  le  vrai, mouvement  sera  toujours  dirigé  Siiivant  ce^  et  en 
d  avec  la  différence  des  deux  vitesses:  c'est  ainsi,  que  naît  l'arc  cdc.  Ea 
b  et  en  f/  la  diilérence  entre  les  latitudes  du  pôle  vrai  et  du  pôle  moyen 
(EZ»  ou  Efi?,  et  ER)  est  un  maximum ,  tandis  que  la  différence  entre  leur^ 
longitudes  e§t  nulle  3   en  d'autres  motSj  la  correction  de  l'obliquité  a  sa  plut 
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grande  Valeur,    celle    de    la  précessLon  étant  nulle:    en  a^   c,  et  e,  la  corre- 
ciion^de  Fobliqtùté   s'é^'anouit,   et  celle  de  la  précession  est  un,  maximum. 

§.  39.  La  période  de  18  à  19  ans  a  ime  analogie  si  parfaite  avec. le 
mouvement  de  la  lune,  qu'on  élaii  presque  forcé  de  regarder  l'action  de  la 
lune  comme  la  cause  de  la  nuiaiion:'  l'application  d-e  la  théorie  de  Newton 
à  l'attraction -de  la  lune  a  mis  cette  supposition  hors  de  doute.  Si  la  terre 
était  une  sphère,  l'action  de  la  lune  pourrait  bien  la  faire  avancer  oii  rétro- 
grader, m^ais  il  serait  impossible  qu'elle  tournât  la  lerre^ autour  de  son  centre, 
parcequ'il  n'y  aurait  aucune  raison,  pour  qu'elle  tournât  plutôt,  dans  un  sens 
que  dans  l'autre.  D'ailleurs,  si  là  lune  circulait  toujours  dans  le  plan  de 
i'équateur  dû  splî€îx>ïde  terrestre,  le  plan  de  l'orbite  de  la  lune,  dans  lequel 
elle  exerce  nécessairement  son  action  entière,  partagerait  le  sphéroïde  terrestre, 
en  deux  portions  égales  et  semblables j  par  conséquent,  aucune  rotation  de 
la  terre  ne  pourrait  naître  de  l'attraction  de  la  .lune.  Mais  si  la  lune  se 
■trouve  hors  du. plan  de  I'équateur^  elle  attirera  plus  fort  la  masse  élevée  de 
I'équateur,  en  tendant  à  la  rapprocher  du  plan  de  son  orbite^  elle  déplacera 
'donc,  non  seulement  la  terre  eile-mêmej  mais  aussi  son  équateur  ou  son  axe> 
Cet  eJÛTêt  sera  d'autant  plus  grand,  que  la  lune  s'écarte  davantage  du  plan  de 
I'équateur,  ou  que  l'inclinaison  de  son  orbite  à  I'équateur  est  plus, grande» 
En  effet,  cette  inclinaison  esi  variable ,  à  cause  du  mouvement  des  points 
^'intersection  des  plans  de  l'orbite  lunaire  et  de  i'écliptique,  points  qu'on  ap- 
pelle noeuds  de  la  lunei  l'ii^inaison  à  I'équateur  dépendra  donc  de  la  situa- 
tion des  noeuds  relativement ,  aux  points  équinoxiaux-  Puisque  I'écliptique 
€Oupe  îe  plan  de  I'équateur  sous  un  angle  de  231^  degrés,  et  celui  de  forbe 
lunaire  sous  un  angle  de  5  degrés,  il  est  visible,  que  l'inclinaison  do  cette 
orbite  relativement  à  I'équateur  peut  croître  de  18^  à  28 ï  degrés,  selon  que 
l'orbe  lunaire  est  situé  entre  I'écliptique  et  I'équateur  ou  autrement,  c'est-à- 
jdire  selon  la  situation  de  Fintersection  commune  de  Forbe  lunaire  et  de  I'é- 
cliptique par  rapport  à  celle  de  Fécliptique  et  de  Féquateur,  ou  bien  àQ% 
jîoeuds  de  la  lune  relativement  aux  points  équinoxiaux.  La  nutation  de  l'axe 
terrestre  se  conformera  donc  exactement  au  mouvement  des  noeuds  de  lâ 
lune;  or  ces  noeuds  faisant  une  révolution  en  18  à  19  ans,  ee  tems  sera  ia 
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période  de  la  nutatîon,  ce  qui  esl  parfaitement  d'accord  avec  les  observations. 
La  comparaison  des  observations  de  la  nutation  avec  les  noeuds  de  la  lune 
a  fait  voir,  que  l'ascension  droite  du"  pôle  vrai  p  {l'jg.  5.),  comptée  du  pôle 
moyen  P,  ou  Fangie  EP;? — 90",  devance  toujours  de  90^  la  lohgitude  du 
îioeud  ascendant  de  la  lune  (Q),  ensorte  que  l'ascension  droite  du  pôle  vrai 
est  constamment  ^zz:  qo"  -\-  Q.  On  verra  aisément,  que  tout  cela  doit  être 
dit  également  de  l'action  du  soleil,  qui  ne  circule  pas  non  plus  dans  l'équa- 
teur;  mais  sa  distance  est  si  grande,  et  le  changement  de  l'inclinaison  de 
son  orbite  à  Féqualeur,  ou  de  Tobliquité  de  fécliptique,  est  si  petit,  que 
cette  action  est  insensible:^  la  partie  sensible  de  la  nutation  suit  donc  exa« 
ctement  la   période' des  noeuds  de  la  lune. 

'§.  40"  Cette  hypothèse  se  trouva  en  général  très-bien  d'accord  avec 
les  observations'^  cependant  Bradley  apeiçut  dans  quelques  étoiles  un  écart 
du  calcul,  qui  montait  à  2".  La  ditférence  es^t  trop  petite  pour  nécessiter 
la  rejection  de  rhypothès.ej  mais  la  théorie  de  l'attraction  en  a  indiqué  une 
correcùon  qui  salisïait  parfaitement  aux  observations,  et  qui  consiste  à 
supposer  que  le  pôle  vrai  décrit  autour  du  pôle  moyen,  non  pas  un  cercle, 
mais  une  ellipse,  dont  les  diamètres  principaux  sont  dans  le  rapport  de  90 
à  67,  ou  suivant  M.  Laplace,  de  9^63  et  dé  7'^  17.  Soit  (-F?^.  6.)  E  le  pôle 
de  l'écliptique,  P  le  lieu  m.oyen  du  pôle  de  féquateur,  autour  duquel  le 
Vrai  pôle  décrit  l'ellipse  BHA.  Le  grand  demi  axe  de  l'ellipse,  A  P  zr  BP  z^ 
9",6J   est  situé,  suivant  cette  hypothèse,   dans   le  colure  des  solstices  EPj    le 

c  o  s  2  K  P 

petit  demi-axe  est  PH  iz:  AP  . — — -—-  zz:  7'', '7.  Un  grand  cercle,  mené 
par  E  perpendiculairement  à  E  P,  est  le  colure  des  équinoxes,  /Y,  £:, 
£ï  ^  "V  ou  AHB  étant  l'ordre  des  signes,  et  BHA  la  direction  du  mouve- 
ment du  pôle.  Si  l'on  décrit  le  cercle  A  CED  sur  le  diamètre  A,Ï3,  il  est 
supposé  suivant  cette  hypothèse,  que  le  rnouvemelit  du  pôle  est  uniforme 
dans  ce  cercle,  tandis  que  le  vrai  poie  se  trouve  au  point  M,  N  étant  le 
lieu  du  pôle,  donné  par  l'uniformité  da'mouvement,  et  N  MQ  perpendiculaire 
à  AB.     On  a   donc 

DPNzzpzrgo^-f-Q    (%  3q.),    ou   APNzzQ, 
et  en  nommant  AP=za,  PH=z^,  Vq^s,   QMzzj,  QJN^s-,  ; 
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zzzzaa^  xx,  et  j-jzr:  ~  {aa  —  xx},    ou  j  ^  ~  ^^ 

c'est-à-dire,    QMn:^.  QN.  /  .       ' 

En  nommant  i'angle  APMzz:0,    on  aura 

îangQrz:-,    tang  (p  zz  "^  "  ^  tang  Q  ,   P  Q  z::  9''^  63  cos  Q  ,, 
QN=::9'',63sir}Q,    QM  iz  PQ  tangcp  —  7'%  17  sin  Q5 
(d'où  l'on  tire 
;  "P  M  11=  P  Q  .  y  (i  +  tang=  (p)  "  9'^  63  .  cos  Q  .  |/  ^  1  -f-  ('^-^^^  tang^  Q  ^  , 

§,  4r»  ^i  est  aisé  de  voir,  que  1©  déplacem^ent  de  l'équateur  doit  né- 
cessairement altérer  1  obliquité^  la  précession.,  la  déclinaison  et  l'ascension: 
droite  des  étoiles/et  que  toutes  ces  aliérations  seront  fonctions  de  Q.  L'oh- 
liquité  moyenne  est  EP'zzs,  la  vraie  EM,.  conséquemment  Vaccroisement  dû 
Pobliquité  de  Técliptique  est  a  a  zz  E  M  —  E  P  =1:  E  Q  —  E  P  1=  P  Q,   donc; 

L  9  s  zz  9'^,63  .  cos  Q. 
Le  colure  moyen  des  solstices  est  EP©,  le  vrai  EMGl  conséquemment^ 
les  points  solstitiatix  et  équinoxiaux  ont  avancé  autour  du  pôle  E,  ou  le 
long  de  l'écliptiquej.  de  l'angle  AEIVÎ",  d'où  il  résulte  ui^e  diminution  de  la 
précesmon=z  A'EM:^dr.  Or  on  a  QM  :r:  AEM  sin  EM  ou  AfiM^r^-t^^t- 
donCs  EM  étant  sensiblement  égal  à  EPzzs,  il  viendra. 

sm    £ 

Il  est  clair  j  que  îa  longitude  de  toutes  les  étoiles  diminuera  de  la  même' 
fluantité,  de  sorte  qu'on  a  a^lzz— 3T,   on 

III.  dx--'"''':"'^. 

sm  £ 

Comme  ce  mouvement,  étant  périodique,  ne  peut  pas  s'accumuler,  et  qu'il  est 
renfermé  dans  un  cercle  de  9"'  de  rayon,  les  premières  différentielles  suffi- 
ront ici.  Les  premiers  termes  des  équations  (E)  (EO  (§-33.)  donneront  donc 
35  zz ax  sin  £  cos  §  -|-  ^ ^  sin  ?,  9^  zz  ax  (cos ê  -f-  sin £  tg  ê' sin  e)  —  et  tgScos|^ 
En.    y  substituant  les  valeurs  I.  IIL   on  trouvera 

ao  =11— 7",  17  .  cosesiaQ  4- 9'S63  .sin  ?  cos  Q5  "^ 

a^  r=  —  7'',  17  .  sin  Q  (cot  £  -|-  rg  ô'  mu  ?)  —  9'',  63  .  tg  î  cosi  cos  Q. 

-in{(P-hy]j)     ,     sin  (($  —  \p)  ^ 

Or  on  a  généralement  sin  cp  cos  vp  zz  ; — r- j ^ î    cos  q)  cos  y  __: 

'^^^^SM+IÏIIÈ^^^,  et  sU.cî)àa*  =  2^-*l-î:^^^^,  d'où  Ton  lim* 
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as-  — ini.  sin(f-j-Q)  -| sinfç  —Q), 

d^zm—b  cot  Êsin  Q  — tango'  \^~~cos(ç  —  Q)  -j-^^  cos  (?-(-Q)?  ^ 

sft  étant  ::zzQ^%63,   et  bzzz'j'^^i'j    ou   plutôt  b  zz:  a (§.  4o.)-    Il  s'en  suit 

— —  zr  2«  cot  2£,    b  cot  en:  «  — : .     On  aura  donc 

siiiÊ  V  -  sin  g 

L.  9e=:9'^63.cosQj   IL  aT  zr  i9^',26.cot  2  e  sin  Q^III.  ax  =  — 3Tj 

IV.  35—4^815.——— sin(e-|-Q)-l-4",8i5. -^ sm(e-^Q), 

V.  9e=:-9^63  .  --_smQ-4'',8i5.tgô  ] — cos(e-Q)+ :— cos(e+Q)  [  5, 

j)u   en    exprimant  la  somme    et  la  différence  de  deux  cosinus   par  le  produit 

des  sinus   ou  cosinus, 

r-cT    -V  ^        «'''.es  ç    .5e,      s.,,       V,  3a  £..         ^\> 

IV.  dSzz. i  sm  —  sin  —  sm  T?  4-  Q)  +  cos  —  cos  -  sin  (f  —  Q)  ?  • 

COS  £       c  22  VS       I       "    '       l  2  2  ^  > 

q''  63  q''  63  C  3s  £  3£    .      £  î' 

V.  9e z: r^—  cos2£sinQ — tansô"^  cos—  cos  — cos^p— Q)+sin  —  sin  — cos(p+Q~)  >  ., 

sm  £  cos£  c  2  2         ^  2  2  ) 

§.  4^'  Comme  l'obliquité  change  de  moins  de  i'  en  cent  ans,  on  peut 
faire  erzaS^a'j'',  pour  avoir  des  formules  exactes  pendant  le  dix-neuviëine 
et  le  vingtième  siècle.  Pour  faire  voir  que  la  différence  est  peu  considérable, 
nous  calculerons  les  coëfficiens  pour  £  m  28°  28''  et  28^26',  ce  qui  s'étend 
depuis  1794  jusqu'à  2025.  On  trouvera,  d'après  les  formules  précédentes,  se- 
lon qu'on  fera    £  zz:  23''28''  ou   23°'i6\  «  étant  constamment  n:  9'',  63  : 

bzzz^",i6g  ou^'V^fij  3£zi:9'',63,cosQ  j'  8T=:  i8''',oo2.sinQ  ou  i8''',o44.sinQp 
Ôô:zi:8'%399  .  sinX?  - Q)+i'^23 1  .sinf e+  Q)^ou  8'',4o3.sin(f-  Q)+ 1'',227  .sin(f  +  Q),, 
d  izz: — i6",5î3.sinQ  —  tang6'.(8",399.ccs(?~i'  Q)  -|-  i/^23i.cos(^--|-  Q)),  oui 

—  ]6'%556-.sinQ.  —  tango'. (8'^4o3.cos(?  —  Q)  +  i'^227;cos  (f  -j-  Q)). 
En  prenant   le  milieu,  en  aura  pour  le   19  me  et   le  20  me  siècles,, 

L  3  £=:z9",63..cosQ|    IL  a  Y  —  18'',  023.  sin  Qj  IIL  ax  — —  aYj: 

IV«  a  s  —  8'',4o  I ..  sin  (e  —  Q)  -|-  l'^asq .  sin  (?.  -\-  Q)  f; 

V.  a  g  z=  —  i6^',534.sinQ— tang5-  {  S''4oi.cos{o  —  Q)-\-  i'7229.cos(?-f-Q)  }  - 

■  La    latitude    des    ék)iles    n'est    point   altérée    par    la   nutation    (§.   S'jX. 

L'obli'q^uité,,  corrigée  par  la  nutation,  s'appelle  obliquité  apparente-.:  elle  est  plus. 

ou  m.oins:  grande  que   l'obliquité  moyenne^    que  l'on  trouve  par  la  diminutioni 

progressive  de  0^'', 5  par  an,,  selon  que  le  nçeud  ascendant  de  la  lune  Q  est 

dan&  les  signes,  ascendant  ou  descendans,  (Voj.  L  §..  SS.")..  Il  résulta  de  d*^ 
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une  augmentation  ou  diminution  des  longitudes  des  étoiles,  selon  que  le 
noeud  ascendant  Q  se  trouve  dans  la  dernière  ou  dans  la  première  moitié 
de  l'écliptique:  on  l'appelle  équalion  du  point  équînoxîal.  L'équation  àes  décli- 
naisons et  ascensions  droites  dépend  nécessaii-ement,  non  seulement  du  îieu 
du  noeud  Q,  mais  encore  de  la  position  des  étoiles  par  rapport  à  î'équateur. 
Les  formules  précédentes  renferment  l'effet  de  la  lune  seule,  ce  qu  on  ap- 
pelle nidation. lunaire.  Mais  on  a  déjà  vu  (§.  ^yQ.\,  que  raclion  du  soleil  doit  produi- 
re un  effet  semblable,  quoique  beaucoup  moins  considérable:  on  l'appelle  nutation 
solaire.  On  verra  dans  I/astronomie  physique,  que  les  équations  sensibles  qui  en 
résultent,  sont:  dszi:-|-o",4345.cos  2  Q,  3X:zr —  l'^.sinsQ,  Q  étant  la  longitude 
du   soleil.     On  en   conclura,  comme   ci -dessus   ;§.  4''  ?  en   faisant  e  zz:  23''2'^'j 

5  5"  zn  —  0'',  39B  ,sin  2  Q  ^^s  f  -}-  û''^,434  •  cos  2  Q  sin  ^, 

d  ^  zzz  —  o'',  917  .sin  2  Q — tang5'(o''',398.sin20sin  f-|- o'^^4  4-cos20cosf)j 
ou  3  5"=--}- o",  0i8.sin(2O-i-?)— o'',4i6.sin(2  O — ?N 

'  3  f  zn  —  o''',  917  .sin  2  0 — tango"  {  o"',oi8  .cos^aQ-j-?  -}-g",4i6.cos'2  0 — ?"*}  • 
Ces  termes,  réunis  aux   précédens,   donneront    la   nutation  Iu?iq- solaire  pour  le 
39  me   et  le   20  me  siècles,   à  Taide  des   formules  suivantes: 
I.  accroissement  de   l'obliquité,   d  zziZ.-\-  9"^,  6à  ,  cos  Q  -[-  o''',  4-34  •  cos  2  Qi 
IL   Correction  du  point  équinoxial  et  diminution    des   longitudes  des  étoiles ^ 

ôTzz  — ax=:i8'',  oft3.sir.  Q -f  i''.sin  2  O5 
Jli.  accroissement  des  déclinaisons  boréales  et  décroisseîueiit  des  déclinaisons  australes, 
^^~+è'\^oi.sm[9-Q)-^  i^',229.sin(^  +  Q)-j-o''',oi8,sin;^2  0  -i-^)  — o'''.4'6sin,^2  0-f '; 
ÏV.  augmentation  des  ascensions  droites,  d  pzm — î6",534.sir;Q  —  o"  .^i-j  smvL(~) 
—  tgo  {  b'^4oï.cos.^f-Q)+/',22■9X'os:^^+QHo'''/|.r6.cos(20--L^-o''^'^■iS■•cos^20-^■5')  }  i. 
§.  4'^'  Le  quatrième  niouvement  des  étoiles,  ou  Vabcrration  ^  a  déjà 
été  expliqué  (§.  12  —  i^j-);  et  l'on  a  vu,  que  le  lieu  apparent  des  étoiles 
dev'ance  toujors  le  lieu  vrai  suivant  la  direction  du  mouvement  de  la  terre, 
d'un  angle  œ ,  et  qu'en  nommant  0  l'angle  que  fait  le  raj  on  visuel  de  l'é- 
toile  avec  cette  direction,  on  a  (§.   16.) 

GJ  iz:  20''',  25  .  sin  cp  zz:  (2  .  sin  (J)  5 
a   étant    le  mouvement  moyen   du  soleiV  en   8  min.    i3  sec.  an  lieu   duquel  il 
faut  mettre  le   mouvement  vrai  b.     Or  on  verra  (§.   i33,)  que  le  mouvement 
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vrai    ou    Tare  h   décrit,   pendant    c|ue    la    terre   parcout,    par  son  mouvement 

/y 2  'V  cos  a  -h  'V^  * 

moyen,   Farç   a^   est  h-zzay   — —    _      " ,    7  étant  l'excentricité  du  soleil 

rz:p,oi68.  et  a  l'anomalie   du  soleil  comptée   de  l'apogée.    Le  développement 

de  cette' expression  iusqu^à  la  seconde  puissance   de  7,    ce  qui  est  assés  exact 

pour  notre  Î3ut;,,  donnera  Z»  ura  r  i  —  7  cos  a  -|-|  7^ 7-  cos  a  aY     En  substi» 

tuant  donc  azz:2V,25,  on  aura  to  zz-Z»  sin  (fr,  ou 

(A)  .  .  .  .  ùj  =  (20'''',  254  —  0^',  34. cos  a)  sin  Cp. 

La  direction  du  mouvement  de  la  terre  changeant   à   chaque   moment,  il  sera 

nécessaire,   de  décomposer  l'aberration  oj  suivant  la  latitude  et  la  longitude.  Soit 

donc  [Fig.  7.)  S   le   soleil,  autour  duquel  la  terre- se  meut  dans  le  sens  ATB;, 

soient    les  lignes   parallèles  SF,    TG,   dirigées  vers  une  étoile,   et  FHj-jGIj 

perpendiculaires  au  plan  de  récliptique  ATBS;  oela  posé  FS  HzziGTIzzip  sera 

la    latitude  vraie    ou    héliocentrique.    L'étoile    serait   vue  de  la   terre  suivant 

la   ligne  TG,  si  elle  était   immobile   en  T,  et   la  longitude  et  latitude  appa» 

rentes  seraient  égales   aux  liéliocentriques,  vu   que  la   parallaxe   est  insensible. 

Mais    la    terre    allant  suivant  la  tangente  Tt%  il  en  résultera  l'aberration   dans 

le  plan   GT^,  et  GT^  pst  l'angle   Cp.    Ayant  donc  mené   dans  ce   plan  une   ii° 

gne    Tf  qui    fait    avec   TG  uii  angle    GT^zr  w  13  *^  sin  (p ,   l'étoile  sera  vue 

suivant   la  'direction   'Yf:   il  faut  donc  examinerj  de  combien  les  lignes^  TG^. 

T^/^  diffèrent   en  latitude  et  longitude» 

§.  44-    En   nommant    G   la  longitude   du  soleil,  X  celle  de  l'étoile,   g 

sa    latitude,-   <,j  l'angle  ST/  que  fait  la   tangente   de  l'orbite   SA  avec  le  rayon 

ST,   on   aura  STI,.iz:  Q -— ,^  =^  ■>!>    ITif  =:  y.  ^~  7}.  Si  l'orbite  était  un  cercle, 

\p  seraii  un  angle  droit:    en    eîFôi,    ;iotis  verrons  ci-après,    que   l'orbite^  de   îa 

- —  r  I  'j'^  COS  (IL 

teiiô  est  «ne   ellipse  qui  diiFère  très-peu  du  cercle,  et  que  tang.\j^  m — : — —^9., 

Xsina 
„    .  -,  '    '  7  sin  a 

ji'aisant  donc  -^  —z  ao"" • —  ^',    on  aura  taiig  ,^  zi" ^m  7  sin  ai  1  -1-  7  cos  a\ 

1  • — .  Y  cos  a,  .'kl  j' 

zz.  7  sin  a  -|-  —  sin  2  a,   et  IT^  zr  90°—  (t]  -|-  ^),. 

Les  planSj  IT  t  qui   est  Fécliptique,   GTl  qui  est  perpendiculaire  à  elîe,- 

et    GT^  le   plan   de  cp,''  forment  un   triangle  sphérique',,   rectangle 'en  1,  que 

représente    la   Fig.   8,     Dans    ce   triangle   on  a  GI=;(3,  I^  =:  90°—- >  (r) -f- ^)j 

€-.^zi;(pj   d'où  "il  suit 
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cos  (p  =r  cos  (3  sin  {r\  -\-  '^),  sin  G  =:  -^—pi-,--^^^  cos  G  zr  -^, 
Qu'on  fasse  GTJ'zi^o},  et  qu'on  mène  par  7^  les  arcs/Z»,  /j3,  perpendiculaires 
et   parallèles  à  Fécliptique  :  alors  on  aura   G  (3  m  —  8(3,  I/^=i  — dXin       ■■, 
Comme    le   triangle   G/p  peut  être  l'egardé  comme  rectiligne,   ses   côtés  n'é- 
tant pas  plus  grands  que  ao"^   on  aura  d§-zz — G/cos  G,  ^(3  zz  G/sin  G,  et 

3  X  n: — TT— ;  ou  .substituant  les  ¥aleurs  de  G/*zr  w  in  ^  sin  d),  de  sin  G 

et  de  cos  G,  -     _ 

dp  =  — 3tg[3coscp,    3X=:— ■^^^^,  et /p  =:^  cos  (>i -|- §). 
iQr  on  a  déjà  trouvé  cos  (p  :zz  cos  |3  sin  .:>i  -j-  ^),  ce  qui  donne 
(B  ).....  3  ]3  -zz  —  i^  sin  [3  sin  {■n-\~'(\ 
(C) . .  •.  .  3  A  zz:  —  5  sec  (3  cos .  '^1  -j-  ^), 
(D)  —  ./p  zz  2©",  254.  cos  {y\  -|-  ^')   a  très-péu  près. 
.Pour   chasser   ^   de  ces  équations,    on  a,  en  négligeant  la  troisième   puissaii= 
ce   de  7, 

f  iz:,7  sin  a  -] sin  2.  a,    ^^  zz: —  (i  - —  cos  2  a) ,    sîn 4-  ^z:  ^ ,    cos  .^'  zz  i  —  —, 

cos  a  sin  \r\  -\-  ^)'Ziz  cos  a  sin  t),  cos  a.  cos  (^■>1  -p  ^  )zz:  cos  a  cos  •v], 
d'où  l'on  tire, 
9  8  m  — Z»  sin  3  <  (  i r  jsimo-|-7sinacosvi-] sin  2acosv)-| — -cos  2  a  sin  v)  >  , 

(  /         7^\  .  72   .  72  ^ 

ôXzz — 3  sec  i3  <  (  I 7-  jcosT] — 7  sin  a  sin  t] — - —  sin  2  a  sin  7)4- —  cos  2  a  cos -y)  >  , 

W  V        4/                          ..     ^  4-  3 

/■                        3            7^  \ 

En  substituant  bzzial  i — 7  cos  a -j-  —7^ —cos  2  aj,  ces  équations  deviendront 

ôpr— asinp^  [  iH jsiny)  +  7sin(a— 7])  >  ,  BXi:— asecp  <  /  i  H Jcost)— 7cos(a— 75)  >  . 

En   nommant  IJS  la  longitude  de  l'apogée  du  soleil^   et  substituant  a  zzz  2o''',25; 
on    trouvera     vjzzQ  —  ^»     azzQ  —  '^  1     «  —  t^zziX  —  W,     à7zz:  o'',  34  , 

zzio'',  oo3j   d'où  les   dernières  équations  prendront  cette  forme: 

I.  ahtrr,  ht.      ô  j3  :=:  —  20",  25 J  . sin'  p  sin  (Q  —  X)  —  o" ,  34 .  sin  p  sin  (X  — W), 

.     TT        «  1  :i^  //       ^'.J     005(0— X)  ,,    .,  ,     cos(X  — W) 

II.  aberr.  Ions,,  3  Xzz —  20' ,  20 J  .  ^ — ~ — -  4-  0'%  a/^..  — ^^ ~ ^ 

■^  cos  [3  cos  p 

Si  la  latitude  p  est  australe,  cos  p  et  3  X  ne  changent  point  de  signe^ 
mais  sin  p  et  3p  seront  négatifs,  ce  qui  indique  également  une  diminution 
de  la  latitude  australe.  Les  latitudes.,  soit  boréales  soit  australes,  diminuent 
donc,  ou  augmentent,  selon  que  Q  —  X  est  moins  ou  plus  grand  que  ibo': 
les  longitudes  augmentent,  si  Q  —  X  est  entre  90*  et   270*,   elles  diminuent. 
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si  O  —  ^  ^st  dans  le  premier  ou  dans  le  dernier  quadrans.  L'aberration  ea 
latitude  est  nulle  dans  les  syzygies,  elle  a  sa  plus  grande  valeur  dans 
les  quadratures;  et  l'on  a  dans  la  première  quadrature  après  la  conjoriction 
5  (3  m —  io'\  26  sin  p,  dans  la  seconde  8  pm:-^  20''',  25  sin  p.  La  plus  grande 
différence  entre  les  latitudes  apparentes  dans  une  année  est  donc  4o"»5.sin(3, 
ce  qui  fait  4^'^5  pour  une  étoile  située  dans  le  pôle  de  l'écliptique,  et  zéro 
pour  une  étoile  dans  l'écliptique.  L'aberration  en  longitude  est  nulle  dans 
les  quadratures;  elle  a  sa  plus  grande  valeur  dans  les  syzygies:  dans  la  con- 
jonction on  a  dXzzz  —  20'',  aS.  sec  [3,  dans  l'opposition  3  X  zz: -j- ao^'^aS  sec  (3j 
la  plus  grande  diilereiice  est  4o",5secp,  ce  qui  croît  à  l'infini  pour  des  étoi- 
les près  du  pôle  de  l'écliptique:  dans  l'écliptique  même  cette  différence  est 
4o''',5  :  c'est  aussi  la  corde  y  (3  que  l'étoile  décrit  parrallèlement  à  l'écliptique 
dans  la  splière  (par  l'équation  (Dj).  Tout  cela  est  parfaitement  d'accord  avec 
les  observations  (§.   12..  l'j.)       - 

§.  45.  Pour  trouver  les  aberrations  en  déclinaison  et  en  ascensioa 
droite,  on  n'a  qu'à  différentier  les  équations  L  II.  (§.  25.)  par  rapport  à  ^ 
et  X,  en  substituant  ensuite  les  valeurs  tirées  des  équations  III.  IV.  VIL 
(§.  25.).  Si  l'on  fait  pour  abréger, 

sinei^Â,  cosezi:/?-^  sin  Q  zz: /?z,  cosO^^'^*  sm'GJzzip,  cos  TfJ  znÇf 

|r:/i:tangô"-'/zsin^i:A,  cos^tangXziA tango -}-Asin'f~B,  '20^\i53~aj  o''^34™3; 

la  différentiation  donnera 

d  ô'  cos  Sznd  ^  (k  cos  p  —  h  sin  p  sin  X")  -}-  ^  ^' ^-^  ces  p  cos  X^ 

^  ?      _         h,d§ k  —  hi^^sinX 

cos^  p  cos^  p  cos  X  cos^X 

En  substituant,  en  vertu  des  équations    I.   II.  (§.  44-)î 

5p  1= —  sin  p  {  (cim  —  bp)  cos  X  —  (an  —  bg)  sin  X  >  j 

-    ôXzi: — sec  p  {{an — bç)  cosX-^  (am  —  â^)  sin  X  }  , 

on  aura 

dS  cos  ô'  zr~  (am  —  bp)  cos  p  cos  X  {k  sin  ^  -{- h  cos  p  sin  X) 

-\-{an  — •  bq)(/i  sin  p  cos  p  sin  X  —  h  -'•-  A-cos^  p  sin^  X) , 
dp       '     a  m  —  bp   /     hsinQ  .  ^\  an  —  bq     . 

— r-  =  : =-  / — •— r  —  k  tang  X     —  ^ /c , 

cos"*^  cbSjjcosX   \cos  p  cos  X  /  cosjjcosA 

et  en  substituant  les   valeurs  de  A,  B,   et  cos   ô"  cos  ^  =z  cos  p  cos  X, 
Sa-cosSzz:- («77j~^;7)cos-ô  co3f(AAH-B/z)4~  (^a/i---^y)(ABAxos^ô'4-B^/fCOS^ô"-"^)j 
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dp  a  m  —  bp    ,.    ,         „  ,v  an  —  i>  q    , 

COS''-  ^.  COS  0   COS-*   p  C'JS  0  cc-s  ^ 

Mais'  on  a  A  z^'  -f-  B  A  zz  tang  ô',  et  B  ^  —  A  /z  zz  sin  çj  d'où  il  vieri'lra- 

8  5'  zz  —  («  772  — h  p)  sin  ô'  cos  §  -\-  ^a  n  —  è  q)  {Je  sin  5'  sin  f  — -A  cos  ô'), 

_  a  m  —b  p    .  a  n  —b  q   . 

d  P  zz =-  sm  p k  cos  p. 

eus  ô  cos  6 

Pour    le  dix-neuvième    et  le  vingtième,  siècles  y  on  peut  supposer,  sans  erreur 

sensible^   szzaS^sy',  ce  qui   donne, 

fô/j  zz8^',o6,'    «/^  zz  i8''',585    M  zz  o"',  i35  j    Z'y^-zz  o",  3i2^     dVui    il    résultera 

8  S'il  sin  ô"  i8''',58.cosQsinf-2o'',253.sir.Gcos^+o'',<i'4-sinIy'cosf-o'''53i2.cosî^si:np) 

- — ccsô  ^8'',g6.cosO  ~~o"',i35  .cosi^), 

ôfZ— secS(i8^',58xosQcos^+2o'',253.sinQsino— o''',34.sinï3'3inf— o'^^SiavCCStycosg)!. 

On  peut  donner  à  ces  formules  la  forme  suivante: 

/sin  ^  (1 9^,4 .  7  .  sin  (e  —  G)  -  o",836  .  sin  (e  -f-  Q)) 

f  —  4'',o3  .  cos  (O  —  5)  —  4'',o3  .  cos  vO  4-  ô") 
ÏII,    aberr^  déch  aô"zz<C    ,.,,,„.,  ^      .  '      ,      ,,        ,      .     ,^   .     \^ 

I  -4-  sm  ô  (o  ,  ù'iQi .  sin  :  ÎU"  —  p  )  -}-  o   ,  oi  4  •  si"  (W  -f-  f)j 

V-f-  o'^,  o6y  .  cos  (W  —  6  j  4-  o",&68  .  cos  (^W  -j-  ^') 

^__secô';i9'',4i7.cos;:e— O)  — o'',S^6.cos  (f-fO')) 
I V*  floerA  C5C.  ar.3p  zr    -i  •„...,  v         /,       ,  ,      ^ 

C4-secô(  o^', 326. cos  (W — e)  — o',o)4.cos  (W-f-é'O' 

Ces  formules,  ainsi  que  les  p<»'Lédentes  pour  8(3,  3X,  se  rapportent  au  cas^  o^ 
il  s'agit  de  convertir  le  lieu  vrai  en  lieu  apparent3  dans  le  cas  contraire  il 
faut  changer  les  signes, 

§.  46.  L'aberration  change  le  lieu  des  étoiles  de  manière,  qu'au  bout 
d'un  an  elles  reviennent  occuper  le  même  lieu:  d'où  il  suit  qu'elles  ont  dé- 
crit une  couibe  fermée.  L'étoile  passant  de  son  vrai  lieu  G  en  y  \Fig.  8.)^ 
Gii  peut  décomposer  son  mouvement  en  deux  autres  G  (3  et  '^J\  dont  l'un 
est  dans  le  cercle  de  latitude,  et  l'autre  parallèle  à  fécliptique.  En  négligeant 
les  termes  qui  dépendent  de  Texcentrivité,  le  premier  mouvement  G  (3  est 
zz  20'''',  25. sin  (3  sin  Y),  le  second  (3/-z;  20'^,  25  ,cos  y)  §.  44-  B)(^D)):  le  pre- 
ï3iier  croît  jusqu'à  20'^,  20  sin  (3,  lautre  jusqu'à  20'', 25^  et  l'on  peut  les  regar- 
der comme  des  lignes  droites  Imaginons  (l'ig.Q.  une  droite  A  B,.  menée  par 
le  lieu  vrai  de  l'étoile  G,  parallèlement  à  rétiiptiqut  |  alors  le  lieu  apparent 
^sera  déterminé  par  les  coordonnées  GEzzo-,  Eyzzj,  qui  sont  les  mêmeâ 
ligues  que  (3/,  G  p,  dans  la  /  7^.  b..  Ou  a  donc 
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GE=r  ^=  20'^,  25.COS  >î,         'Ef^zjzz:  20'',  aS.sin  (3  sin  ^. 
Les  plus  grandes  valeurs  de  x,  y,  sont   G  A  —  G  B  =  20",  ^5  zz  «,   et    GCrr 
GDzn  2o",25.sin[3=:^\   On  a  donc  x  zr  —  acosyi,  jzz  —  /-sinv),  d'où  il  suit 

«^— a;^zi:  «"sin^  7],   a^— 0.-^  :  j^::  a^  :  ^.2,  donc  y^nz  —  («^ o;^  • 

ce   qui   est  Féqualion    de  Vellipse^  les  abscisses  x  étant  prises  du  centre  sur  le 
grand  axe,  les  ordonnées  y  sur  le  petit  axe.  On  voit  donc,  qu'en  vertude  l'a- 
berration,   les  étoiles  paraissent  décrire  une  ellipse,  dont  le  centre  est  le  lieu 
héliocentrique  de  l'étoile,   le  grand  axe   étant  parallèle   à   l'écliplique   et   pour 
toutes   les   étoiles    zz:4o'',  5,    et    le   petit    axe,   situé   dans  le  cercle  de  latitu- 
de,   étant  au    grand    axe    comme    sin  (3    à   i.     Pour    une  étoile  située  dans 
l'écliplique,  l'eiiipse  se   changera  donc  en  ligne  droite^   et  pour  une  étoile  au 
pôle  de   l'écliptique  l'ellipse  devient  un  cei-cle.   Au  point  G  on  a  j:zz  o,  jiz:-}-^, 
d^nc  >î  HZ  O  —  '^  =^  270''  •    en  D    o\\  sl  x  zm  o,y  zn  —  b  ,    ou    Q  —  ^  =  9"*| 
en  A,  :r  est  zz  — a,  jrzo,  O-^^:=0;  en  B,  .x  est  zz:-|-«,- jzz  o,  donc 
O  —  X:zzi8o^.     Il  s'en  suit,    que  l'étoile  est    en    A  ou   en   B,   lorsqu'elle  se 
trouve  en  conjonction  ou  en  opposition  avec  le  soleil,  et  en  D  ou  en  C    dans 
ÏQS  deux  quadratures.  (Voy.  §.  44-^* 

§.  47-    J-'^ aberration    des^   planètes   s'exprime   d'une  manière  extrêmement 
Simple    par    leur   mouvement   apparent   ou    géocentrique.     Quelle  que  soit  la 
<3irection  de  ce  mouvement,  on  peut  toujours  le  décomposer  en    trois  autres, 
dont    i'un  ,     étant    dirigé     suivant    la    droite     qui    réunit     la     planète    et    ta 
terre,    ne    peut    pas    changer    le   lieu    apparent    de    la    planète,    mais   seuîe- 
anent    la    vitesse    de    la   lumière    d'une   manière   imperceptible;     les  deux  au- 
tres   seront    parallèles    et  perpendiculaires  à    l'écliplique  ou   à  l'équateur;    ils 
ieront    donc     les    niouvemens    apparens  ^     et    donneront    immédiatement    les 
aberrations ,     en     longitude    et    latitude ,    ou    en    ascension    droite    et    décli- 
naison.    Il    en    est    de    même     du    mouvement    de     la    terre;     il    sera     dé- 
composé ,    ainsi   que    l'aberration    qui    est    Feliet    de    ce  mouvernent  ,    suivant 
deux    direciions,    parallèles    à    celles    de    la    planète,     et    perpendiculaires    à' 
la  droite  menée  de    la    terre  à    la  planète.     Soit  donc  {I'ig>  lo.)  P  la  planète, 
T  la  terre,    ¥  p,    T  t,  les    mouvemens    visais  suivant  une  direction    perpendi« 
©wiaire  à  TP^   dans  le  fems  oà  la  lumière  parcourt   PT:  alors  la    mouYemenl 
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géocentrique  de  la  planète  dans  le  même  tems  sera  zz:  p  t  'k,  t  tt  étant  paral- 
lèle à  TP5  et  Faberration  sera  déterminée  par  le  rapport  des  lignes  Vp  et' 
T^  à  PT.  Si  la  planète  et  la  terre  étaient  immobiles  en  P  et  T,  la  lumière 
frapperait  Toeil  suivant  la  direction-  PT3  mais  elle  a  en  même  tems  la  di- 
rection et  la  vitesse  Vp  dti  mouvement  de  la  planète,  et  ^T  qui  est  opposée 
au  mouvement  de  la  terre  (§.  i5.).  En  faisant  donc  tr  zizVp  nnrQ,  la 
sensation  de  l'oeil  sera  l'effet  composé  des  raouvemens  PT  ou  Qt  et  tTj 
la  planète  sera  vue  suivant  TQ,  et  l'aberration  sera  zzPTQ.  Les  tables 
ou  les  épliémerides  astronomiques  donnent  la  distance  de  la  planète  à  la 
terre  TPiiir  en  rayons  de  l'orbe  teri-estve  ,  et  le  mouvement  géocentrique 
en  longitude  et  latitude,  pour  24 '^^^"^"^^  ^^  ^^^  minutes  d-un  degré  zi:n:  en 
conséquence,  le  rayon  de  l'orbe  terrestre,  parcouru  par  la  lumière  en  8  min. 
i3  sec.  (§.   i4-)5    ^^t   à  TP   comme    i    à  r:   d'où  il  suit,    que   le  tems    que  la 

lumière  met   à  parcourir  PT,  est  IzzLr  (8^  i3'''),    et  le  mouvement   géocentri- 

nt  S'iS'' 

que  de  la  planète  dans  le  tems  t  est  zr  ,  ,  zz;  — —  t- n  zz  piTi  zzz  PTO. 
^  '^  524  h.        24  h.  ^  ^ 

S'iS''  -  _ 

L'aberration    est    donc    zz;  — — r  7i    en   minutes,    n  étant  donné  en  minutes, 

24  il. 

partant  en  secondes  zz  — —  rw  zz  r  n  .  0,3424  secondes.  C'est  l'aberration 
suivant  la  direction  opposée  a  7i,  le  mouvement  de  la  planète  étant  Tvp,  et 
l'aberration  transportant  la  planète  de  P  en  t^:  on  trouve  donc,  sans  autre 
réduction,  l'aberration  en  longitude,  en  latitude,  etc.  au  moyen  de  n  qu'on 
trouve  dans  les  éphémérides,  ou  que,  pour  plus  de  précision,  on  peut  tirer 
.des    tables,    ou   calculer   sur    les   élémens    des  planètes.     Pour  construire   des 

tables  de  l'aberration  des  planètes,  on  peut  substituer  rnzz ' — -; — —^ 

n  étant  le  nombre  des  minutes  contenues  dans  le  mou\*?ment  diurne  de  la 
planète,  et  r  le  nombre  exprimant  le  rapport  qui  existe  entre  la  distance 
de  la  planète  à  la  terre  et  le  rayon  de  l'orbe  terrestre.  Du  reste,  on  verra 
aisément,  que  l'aberration  des  planètes  en  latitude  est  presque  dans  tous  les 
cas   insensible. 
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CHAPITRE      IIL 

Mouvement  propre  des  étoiles. 

4s.    JLjes  mouvemens  des  étoiles  fixes,  qui  viennent  d'être  dévelop- 
pés, smii  de  deux  espèces;   les  uns,  ajant  une  période,  ainsi  que  l'aberration 
et  la   nutàtion,    résultent  évidemment  du   mouvement  annuel  de  la  terre,    ou 
du    mouvement   auquel    appartient   cette    période j     les  autres   dont  la  période 
est    inconnue,     ainsi    que    la   précession,    sont  communs  à  toutes  les  étoiles 
comme  les  premiers,  et  dépendent  de  leur  position  relativement   à  l'équateur 
ou  à   l'écliptique,   ensorîe  qu'ils  s'expliquent  complètement  par  le  déplacement 
de    l'un    ou    de    l'autre    de    ces    plans.     Tous  ces    mouvemens    ne   sont  donc 
qu'apparens,    parcequ'il   serait    inconcevable,    qu'un   mouvement  vrai  de  tant 
de    différens  astres  fût  exactement  d'accord  avec  celui   de  la  terre,    ou    qu'il 
dépendit    de    leur    position    relativement    à   un    plan  qui   nie  se  rapporte  qu'à 
la  terre.     Mais  si  aucune   de  ces  circonstances  n'a  lieu,  si  Ton  voit  un  mou- 
vement  des  étoiles  qui  n'est  pas  périodique,    ou  dont  la  période  n'a    aucune 
liaison    avec    la   terre,    un  mouvement   qui,  au   lieu   d'être   commun  à  toutes 
les  étoiles  et   de  dépendre  de   leurs  latitudes  et  longitudes ,    parait   tout-à-fait 
irrégulier,    étant  même  différent  pour  des  étoiles  qui  ont   la   même  position^ 
bref,    si  Ton  aperçoit  des  mouvemens  propres  à   quelques    étoiles,    il  faut  en 
conclure,    ou    qu'elles   sont   réellement    en  mouvement,    ou   qu'elles  ont  une 
parallaxe  qui  naît    d'un  mouvement  encore  inconnu  de  l'oeil  ou  de  la  terre. 
Il  n'est  pas  facile  de  décider,  lequel  de  ces  deux  cas  a  lieu;  il  y  a   cepen- 
dant  un  caractère  général  qui    indique,    qu'il  n'y  a  pas   de  mouvement  vrai, 
mais   une   parallaxe:    c'est   quand  parmi  plusieurs   étoiles,    très-proches  l'une 
de  l'autre  5    la  plus  grande -a  toujours   un  mouvement  plus   considérable  qaa 
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les  petites  étoiles  qui  sont  probablement  plus  éloignées  de  la  terre.  II  fan* 
4lra   donc  procéder   de  la   manière  suivante. 

Si  5  par  des  observations  qui,  à  cause  de  la  petitesse  de  la  quantité 
dont  il  s'agit,  doivent  êtie  très-exactes  ou  éloignées  l'une  de  l'autre,  on  a 
déterminé  le  mouvement  tolal  de  plusieurs  étoiles,  et  qu'on  en  a  retranché 
ce  qui  leur  convient  en  vertu  des  quatre  mouvemens,  développés  dans  Iç 
chapitre  précédent:  le  résidu  sera  un  mouvement  nouveau  ou  inconnu,  et 
îa  comparaison  de  différentes  étoiles  fera  voir,  si  c'est  un  mouvement  com- 
mun à  toutes  les  étoiles,  ou  un  mouvement  particulier.  Les  observations  des 
étoiles  très-proches  l'une  de  l'autre,  comme  les  étoiles  doubles,  fournissent  un 
moyen  plus  simple  (§.  21.).  H  faut  cependant  observer  que,  parmi  ces  étoi- 
les, il  y  en  a  probablement  quelquesrunes,  qui  sont  réellement  aussi  iprè® 
l'une  de  l'autre,  qu'elles  nous  paraissent  l'être,  en  formant  un  système  isolé: 
il   en    sera   parlé  ci -après.  (         . 

§,  49-  L'idée  la  plus  naturelle  est,  d'expliquer  le  mouvement  propre 
des  étoiles  par  un  mouvement  de  la  terre.  Ainsi  le  mouvement  propre  sera 
lin  mouvement  vrai  ou  parallactique,  ou  l'un  et  l'autre:  mais  le  second,  s'il 
satisfait  aux  o'bservations ,  sera  préféré  par  les  astronomes,  parcequ'il  expli- 
que par  le  mouvem.ent  d'un  seul  corps,  ce  qui  exigerait  autrement  des  mou- 
v,emens  d'une  infinité  de  corps  beaucoup  plus  grands.  Comme  la  parallaxe 
est  en  raison  inveise  de  la  distance,  le  mouvement  parallactique  sera  plus 
sensible  dans  les  étoiles  de  la  première  grandeur.  Il  en  est  de  même  du 
mouvement  vrai,  qui  doit  nécessairement  paraître  plus  petit,  à  mesure  que 
la  dislance  est  plus  grande-j  il  y  a  cependant  une  différence.  Si  toutes  les 
éioiles,  formant  un  groupe,  se  meuvent  avec  des  vitesses  ditTérentes,  mais 
suivant  la  même  direction,  il  faudra  regarder  leur  mouvement  comme  pa- 
lallactiquej  si  au  contraire,  quelques-unes,  et  même  de  la  première  grandeur, 
restent  immobiles,  tandis  que  d'autres,  moins  grandes  peut-être,  se  meuvent 
suivant  diflerentes  directions,  il  faudra  leur  attribuer  un  mouvement  réelj  et 
il  est  clair  que  le  repos  apparent  d'une  étoile  peut  avoir  plusieurs  causes^ 
ou  un  vrai  repos,  ou  xxri  mouvement  de  la  terre  ou  de  l'étoile  suivant  !» 
droite   qui   les    réunit.    Supposant  donc  d'abord   le  mouvement  parailaciiqu* 
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comme  îe  plus  simple,     i!    faut  examiner  ce  qui  en  j^sli Itéra.     On  a  vu  que 
la  parallaxe  annuelle    des  étoiles  fixes  est  insensible  (§.  i3.)*    d'où  il  suit,   que 
la    position    des    étoiles    ne  peut   être  altérée   par  un  mouvement   de  la  terre, 
qui    ne   s'étend  pas  au   delà  de  son  orbite,     c'est-à-dire,    si    le  soleil    est  im- 
mobile: le  mouvement  pauallactique  des   étoiles   suppose   donc  un  mouvement 
réel  du  soleil,  auquel   participe  la   terre   et   notre  oeil,    ainsi   que   tout   le  sy- 
stème  solaire.     Les    étoiles    étant    des    corps    semblables  au  soleil,     Tanalogie 
nous   porte   naturellement  à    croire,  que  ces  soleils  sont  aussi  en  mouvement. 
Cela   nous  ramène  encore   à  un   vrai   mouvement  des  étoiles,  qui  rendra  celte 
matière  plus  compliquée.     Suivant   cette  hypothèse,  une  partie  du  mouvement 
propre  des  étoiles  sera   réelle,   tandis   que  l'autre   n'est  qu'apparente,    résultant 
du    vrai    mouvement   du.  soleil.     Il  Vécoulei-a  peut-être   beaucoup   de  siècle», 
avant  qu'on  parviendra  à  séparer  ces-  deux  mouvemens  l'un    de   l'autre,    et   à 
déterminer    la   grandeur    de  chacun.     En   effet,    on    peut   se  former   une   idée 
de    la    lenteur    de    ces   mouvemens,    en   comparant  la   description   des   étoiles-, 
que    nous    ont    laissée   Hipparque    et     Ptoiémée,     avec    l'état   actuel    du    ciel. 
Ptolémée  nous  a'  transmis  un  grand    nombre  de  positions  relatives  des  étoiles-, 
ainsi   que  Hipparque  les  avait   déterminéi-s  par  une  réunion  de  lignes  droiteS', 
et  il   nous  assure   que    260  ans   plus-  tard,    il  n'avait  remarqué  aucun  change- 
ment   de   ces    positions.     Pour    fournir    à  la'  postérité   le  moyen   de   faire   de 
pareilles  recherches,   Ptolémée  y  ajoute  beaucoup   d'autres   positions,   détermi- 
nées  par  ses  propres   observations  j    et   nous  devons   à  son  travail  la"  certitude, 
que     la    situation    relative    des    étoiles,     malgré   les   différens   déplaceniens- de 
î'équateur   et    de    i'éciiptique,    est    aujourd'hui    à    peu    près  la  même,     qu'ells 
était  il  y  a  deux  mille  ans  'V;.     Consiciérant  la  lenteur   de   ces    mouvemens, 
tout    ce    quon    peut    es  ,érer    ju&qua    présent,     se    réduit   à    déterminer    d'une 
manière  générale  et  approximative,    la  direction    suivant   laquelle  se  meut   1© 
soleil    avec    son   sysième.     Çuand   on  l'aura  déterminée   par    des  tatonnemens, 
ensorte   qu'elle  satiskisse  aux    observations  plus   qu'une   autre,    il  faudra  pren- 
dre   eu    t'onsi  .éiiition    deux  circonstances   qui   influent    sur   les  résultats  qu'on 
pouriiiit    en    tiic-r:     r.'\s;    ia     Ustance    et    le    vrai    mouvement    des  éudlps,    l'un 
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et  l'autre  nous  éiant  inconnus.  Les  étoiles  qui  s'écartent  le  plus  de  ce  cal- 
cul parallactique,  auront  le  plus  grand  mouvement  réel.  Cest  ainsi  qu'on 
parviendra  peut-être  par  une  longue  suite  d'observations,  à  déterminer  la 
distance  et  le  mouvement  réel  des  étoiles,  ainsi  que  le  mouvement  propre 
du  système  solaire. 

§.    5o.    Les    principes    de   dynamique    et    de   la   gravitation  universelle 
suffisent  pour  nous  convaincre,  qu'aucun  corps   céleste  ne  peut  être    dans  un 
repos   absolu.     Les    attractii)ns    mutuelles  de  corps  innombrables  doi'tent  né- 
cessairement  co^?^'"'nTrqiH:i   à  ces  c^>rps  un    mouvem^eiît  qui  ne   peut  pas  être 
recliligne,  parce  que  la  direction  des  iJtractions  varie  d'un  moment  à  l'autre. 
On  verra  dans   l'astronomie  physique,   qu'il  résulte  de  l'action  des  forces  cen- 
trales,  que  tous   les  corps  d'un  système,  en  agissant  l'un  sur  l'autre,  décrivent 
des   courbes  autour  de  leur  centre  de   gravité,  d'où  il  suit,   que  le  solei^  aura 
-aussi  un  mouvement    autour   du  centre   de  gravité  de  sa  propre  masse  et  de 
celles    de  toutes  les  planètes    et  comètes  qui  appartiennent  à  son  système.  'Il 
est   vrai    que,    vu  la  grandeur  de  la  masse  solaire,    ce  mouvement   sera  peu 
étendu,    et  que  son  centre  est  apparemment  dans  l'intérieur  du  soleil.     Mais 
ce  mouvement,  quelque  petit  qu'il  soit,  étant  modifié   par  les   attractions  des 
autres  systèmes,    suffira  pour  faire  décrire  au  soleil  une  courbe  quelconque. 
Il    est  visible   qu'on   peut    étendre  ces  raisonnemens  au  centre  de  gravité  de 
toutes  les  étoiles,     qui    sont   assés    près    l'une  de  l'autre,    pour  exercer  des 
actions  mutuelles,  ou  pour  former  un  système.  On  peut  y  ajouter  la  rotation 
du -soleil,    pjrouvée  par  les   observations:    car   il  est   naturel  de   penser,    que 
la    même    cause    qui    lui    a  imprimé  cette  rotation,    doit  en  même  tems  lui 
avoir  communiqué  un  mouvement  de  translaiion.   Comme  il  en  est  de  même 
des  autres  étoiles,  on  soupçonna  dans  les  tems  modernes  un  mouvement  pro- 
pre du  soleil   et  de  toutes  les  étoiles,  avant  que  les  observations  Tavsient  in- 
diqué (^).     Onoique   les  observations  n'aient  donné  que  peu  d'éclaircissemens 
sur  cette  m.atière,  il   sera  bon   de  montrer  ici,  comment  on  peut  parvenir   à 
connaître  le  mouvement  propre  du  soleil  et  des  étoiles. 

(i)  On  trouve  des  idées  sublimes  sur  cet  objet  dans  les  lettres  eosmohgiques  de  Laml^rt. 
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§.  5f.  Soit  (F/g.  lï.).  le  soleil  en  S,  une  étoile  en  c,  Y  S  î3  le  plan 
de  l'équateur,  et  que  le  soleil  avance  dans  un  certain  tems  de  S  en  G  sui- 
vant la  direction  SD.  Ayant  abaissé  de  C  et  c,  les  lignes  CB,  eb,  perpen- 
diculaires à  l'équateur,  et  de  B  et  b^  les  lignes  BA,  ba^,  perpendiculaires  à 
la  ligne  des  équinoxes  S  Y,  et  nommant  Sazzza,  ab  zn  b,'  bczz:  c,  SAzzrx, 
ABmjK^  BG'iizz,  et  la  distance  de  l'étoile  au  soleil  Sczi:e,  le  vrai  mou- 
vement du  soleil  se  zizu,  l'ascension  droite  et  la  déclinaison  de  l'étoile, 
'YSb'm^,  bSc-zzè\  enfin  les  angles  d'inclinaison  du  mouvement  du  soleil 
relativement  à  l'équateur  et  à  la  ligne  des  équinoxes,  BSG=i:\p,  YSB=:(^; 
les  quantités  inconnues  (p,  \|v,  u,  x,  y,  z^  seront  les  mêmes  pour  toutes  les 
étoiles,  tandis  que  ô\  f,  — ^  —,  —,  sont  difFérenies  pour  chaque  étoile, 
mais  données  par  observation,  ainsi  que  leurs  variations.  Imaginons  un  plan 
parallèle  à  l'équateur,  et  une  ligne  parallèle  à  ST,  l'un  et  l'autre  passant  par  Q 
ia  déclinaison  et  l'ascension  droite  apparentes  de  l'étoile  dans  ceUe  nouvelle  si- 
tuation du  soleil,  seront  déterminées  par  les  coordonnées  a\  b' ,  c\  de  la  même 
manière,  dont  elles  Pétaient  en  S  par  les  coordonnées  a,  b,  c;  et  l'on  a 

a'zna  —  x^   b'zzib — j,   éznc  —  z^   ou  daziz  —  x,  d  b  zn — j,   dczz-'^z. 
Or  on  a  Sb^V {a--^b^)'necosb\  SBzzV (x^-{-J^)z=:ucos^p■,    d'où  l'on  tire 

a  zn  e  cos  6cos  § ,  ^  =z  ecosôsinf,  cziresinô',  tang  f  zn  — ^   tango' nr : — r^r, 

X  zz  u  cos  4^  cos  Cp,  jzzu  ces  vl/  sin  cp,    zzzlu  sin  <^. 

La  différentielle  de  tang  p  zz:  —  est 

°  a 

dç             adb — bda         x  cos  5' sin  p  —  y  cos  ô"  cos  P 
.±     ou 


COS^  ^  a^  É"  cos^  ô  cos"^  f> 

Y  ■                  U  cos  yb  sin  (p  — .  (h) 
l.     d§Z=i    ^1; ^. 

e  cos  0 
La  différentiation  de  c  rz  e  sin  S'  donne 

-,  «, à  C z       ^         n  sin\p  ^ 

e  cos  ô'  e  cos  ô"  e  cos  ô  ■^ 
ou  si   Ton  veut  regarder  e  aussi  comme  variable,  on  aura,  à  l'aide  de  l'équa- 
tion  iang  ô"  zz  — -, -.- , 

^  5'      [a^-kb"^)  de  —  c  (a  9  a  4-  5  9  ô")  5:  sin  5"  cos  p-f-jy  sin  ô' sin  f  • —  2;  cos  ô' 

cos2  ô'  ^~  (a  a  H- &  6)1  e  cos^  ô'  '     ^^^ 

•  Il 
II.  d  6'ziz  ~  (sin  5"  cos  \\j  cos  (^  —  (p)  —  cos  ô'  sin  \p). 

Il  résulte  de  l'équation  L  que  l'ascension  droite   de  l'étoile  croît  ou  décroît, 

iO 
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selon  cfirelle  est  plus  ou  moins  grande  que  celie  de  la  "dhectiori ,  suivant 
laquelle  le  soleil  avance.  Sa  variation  croît  avec  la  déclinaison  et  lascensioa 
droite,-  elle  est  la  plus  grande, -lorsque  f  et  ({)  différent  de  go*.  L'équation 
II.  à  laquelle  on  peut  donner  cette  forme  3S~ii;  — cosôcos\[^(tgô'cos(^— (|))— tang^^p), 
lions  apprend,  que  îa  déclinaison  ^  soit  boréale  soit  australe,  augmen- 
te dans  les  cas  siii\^ans  :  i)  si  la  diiïerence  entre  les  ascensions  droites 
de  Féioile  et  de  la  direction  du  mouvement  du  soleil,  ?  —  Cp  et  cp  —  p,  est 
plus  petite  que  90**,  et  qu'en  même  tems  l'étoile  et  la  direction  du  mouve- 
ïnent  sont  a)  des  côtés  opposés  de  l'équateur,  ou  qu'elles  sont  ^)  du  même  côté 

et    tgô  ^ ,  - ^  2)  si,   la  différence   9  —  <$  et   cp — g»   étant   plus  grande 

que   90%   l'étoile   et   la  direction    du  mouvement  se  trouvent  des  côtés   oppo 

r  1  ■  tangvL/ 

ses  de  lequateur,  tan25    étant  en  même  tems  plus  petit  que ■ -t.    Dans 

les  cas  contraires,  la  déclinaison  diminuera.  La  combinaison  de  ces  ditTérens 
cas  servira  à  déterminer  les  limites,  entre  lesquelles  la  direction  du  mou- 
vement du  soleil  doit  être  comprise,  relativement  à  l'ascension  droite  et  à 
la  déclinaison.  Si  Ton  a  trouvé  par  ex.  toutes  les  étoiles,  dont  l'ascension 
droite  aussi  bien  que  la  déclinaison  diminue  toujours ,  il  est  certain  que  (^ 
et  xL»  sont  plus  grands  que  les  ascensions  droites  et  les  déclinaisons  de  tou- 
tes ces  étoiles.  Si  l'on  a  trouvé  une  étoile,  dont  la  déclinaison  seule  change, 
5f  étant  nul,  on  a  Cp  =1:  ?  ou  0  =1:  180° -j- ??  ce  qui  sera  décidé  par  l'équation 
li:  on  connaît  donc  d).  Si  la  déclinaison  est  aussi  constante,  l'équation  II. 
donne  tang  ô"  ir:  tang  4» ,  ou  ^::::=5\  et  la  direction  du  mouvement  est  com- 
plètement déterminée» 

§.  52.  Quoiqu'on  ne  connaisse  ni  e  ni  w,  on  peut  supposer  qu'en  ne 
comparant  que  des  étoiles  de  même  grandeur,  la  distance  e  a  une  valeur 
constante  ,  ce  qui  servira  au  moins  d'a^^proximation  :  alors ,  en  divisant  les 
formules  L  et  IL  par  -,  on  aura  le  rapport  entre  les  variations  d  ?  et  a  ô" 
de  ces  étoiles.  Cela  posé,  en  calculant  les  équations  L  IL  au  moyen  de  valeurs 
arbitraires  de  (^,  \1/,  on  trouvera  après  quelques  essais,  comment  il  faut  chan- 
ger (p  et  \!/ ,  poiu'  que  le  rapport  entre  les  différentes  valeurs  de  3  ^  et  d  5", 
trouvé  par  le  calcul,  soit  le  même  que  celui  que  donnent  les  observations. 
AL  Herschel  a  trouvé  d'une  manière  semblable,  par  une  foule  d'observations, 
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qu'on  y  satisfait  le  mieux-,  en  supposant  (p  zz:  o.o']"  et  \|/  iz:  27*  boréal, 
d'où  il  suivrait,  qu'actuellement  le  système  solaire  avance  à  peu  près 
suivant  une  ligne  dirigée  vers  FéLoile  X  dans  la  constellation  d'Hercule  (^). 
La  table  suivante  présente  les  mouvemens  propres,  d^,  3  ô' ,  observées  pen- 
dant cinquante  ans,  et  les  deux  dernières  colonnes  renferment  le  rapport  en- 
tre d  §  et  aô",  qui  l'ésuîte  du  calcul,  en  supposant  dans  les  formules  I.  et 
IL  (p=:257°  et  x|y  zz:  4- 27°. 


Etoiles 

Asc.  dioile 

Déclin. 

a 

î 

3  6- 

d/ 

aô' 

Arciurus 

2  11*».  25'. 

-{-  20^*. 2 3'. 

-- 1' 

.  Il'^ 

—  1^  55"- 

—  679 

20h 

Pollux 

112.  58. 

4-28.  33. 

—  0. 

48. 

—        16. 

—  096 

~74> 

Sirius 

98.  53. 

—  16.   23. 

— 

37. 

—       S2. 

—  346 

—  202 

Procyon 

î 1 1.  57. 

+  5.48. 

—  . 

33. 

-    '  47- 

—  5i3 

-198 

Athair    ^ 

294.  59. 

-f    8.  17. 

H- 

32. 

-       4 

-f-554 

—  348 

Castor 

110.     8. 

-f-  3a.  11. 

— 

24. 

—       I. 

—  577 

-783 

y  G  émaux 

96.  14. 

4-16.  35. 

— 

8. 

-      24. 

—  3o6 

^675 

Aldebaran 

65.  5o. 

4-16.    -3. 

-f 

3. 

—        î8.  . 

4-180 

-67 

Cette  table  donne  lieu  à  plusieurs  observations  importantes,  i)  A  l'é- 
gard des  signes  -}-  ^*  —  »  l'accord  est  parfait  entre  le  calcul  et  les  obser- 
vations. 2)  La  parallaxe  des  deux  dernières  étoiles  en  ascension  droite  est 
la:  plus  petite  de  toutes,  aussi  bien  d'après  le  calcul  que  par  observation.  H 
en  est  de  même  d'Arctiuiis,  dont  la  parallaxe  d^  est  la  plus  grande.  Quant 
à  Aldebaran,  le  rapport  entre  d^  et  aô'  est  aussi  à  peu  près  le  même,  suivant 
le  calcul  et  les  observations.  3)  Si  l'on  veut  entrer  dans  un  certain  détail,  il 
ne  faut  comparer  entre  elles  que  des  étoiles  de  même  grandeur  à  peu  près, 
telles  que  Sirius  et  Arcturus:  en  eiïet  le  rapport  entre  les  valeurs  de  d^  est 
le  même  que  celui  des  d  §'  comme  i  à  2.  Le  même  rapport  existe  entre 
les  valeurs  de  d  6\  tandis  que  le  rapport  des  a  5'  est  celui  de  régaiité:  d'où 
l'on  pourrait  conclure,  que-  Sirius  et  Arcturus  sont  également  éloignes  du  so- 
leil,   le    dernier   ayant    vers    le  pôle  austral  un  mouvement,   égal  à  celui  du 

(1)  Voy.  les  mémoires  de  Mr.  Herschel  On  the  construction  qf  the  Heavens ,  et  On  tlie  propcr 
motion  qf  the,  Sun  and  solar  Sjstem ,  dans  îcs  Philos,  Transaot.  Vol.  LX^Xt^.  P-^rt  T. 
Voh  LXXIII.  Part  IL 


# 
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soleil  vers  le  pôle  boréal.  4)  Le  même  accord  se  trouve  enire  les  parallaxes 
de,  d^\  de  Procyon  «et  d'Atliair  qui.  sont  à  peu  près  de  même  grandeur;  hiais 
relativement  aux  parallaxes  (3  6,  d^' ,  il  y  a  une  grande  diiiërence  qui  semble 
prouver  qu'Athair  a  un  mouvement  propre  vers  le  pôle  boréaL  5)  La  paral- 
laxe do  de  Pollux  est  deux  fois  plus  grande  que  celle  de  Castor,  quoique 
ces  deux  étoiles  soient  de  la  même  grandeur  apparente,  et  à  peu  près  dans 
la    nième    situation,    d'où    il   vient    que    les  deux  valeurs  de  d  9J  sont   égales. 

IL  I  .    . 

On  pourrait'  en  conclure,  que  la  valeur  de  —  ou  —  est  doux  fois  plus 
grande  relativement  à  Pollux  que  par  rapport  à  Castor,  c'est  à-dire  que  Ca- 
stor est  deux  fois  plus  éloigné  du  soleil  que  Pollux.  En  eSèï,  M.  tîerscliel 
a  découvert,  que  Castor  est  une  étoile  double,  composée  de  deux  petites 
étoiles,  qui,  ayant  une  lumière  deux  fois  plus  faible  que  celle  de  Pollux,  ^pa- 
raissent être  deux  fois  plus  éloignées.  6)  On  voit  qu'en  général  les  paralla- 
xes d'ascension  droite  s'accordent  beaucoup  mieux  que  celles  de  ciéclinaison,- 
il  est  donc  à  présumer,   que   l'angle  ^  a  besoin  d'une  grande  correction. 

§.  53.  Le  mouvemei\t  propre  d'une  étoile,  trouvée  par  observation,  et 
séparé \les  mouvemens  apparens  \Chap.  IL),  est  son  mouvement  relatif,  com- 
posé des  mouvemens  vrais  de  fétoile  et  du  soleil.  C'est  la  somme  ou  la  dif- 
férence de  ces  deux  mouvemens,  selon  qu'ils  sont  opposés  l'un  à  l'autre  ou 
qu'ils  ont  la  même  direction  j  et  ce  mouvement  est  d'autant  plus  grand,  que 
l'étoile  est  plus  près  de  la  terre.  Ainsi ,  quand  la  comparaison  des  mouve- 
mens propres  des  plus  grandes-  étoiles  a  indiqué  celle  dont  le  mouvement, 
dans  un  certain  tems,  a  été  le  plus  considérable,  on  peut  supposer,  que  son 
mouvement  est  le  plus  i'avorablem.ent  disposé  relativement  à  celui  du  soleil,, 
ou  que  ces  deux  mouvemens  ont  des  directions  opposées.  Soient  donc 
ffig,  12.)  Fy;  S5,  les  vrais  mouvemens  de  l'étoile  et  du  soleil,  e\  s  (h  paral- 
'  lèle  à  SF,  de  sorte  que  le  mouvement  relatif  ou  observé  est  (ps/r^cp.  Puis- 
que f  est  supposée  être  une  des  plus  proches  étoiles,  F  et  S  seront  deux 
soleils  voisins  dans  leur  système;  ils  auront  donc  à  peu  près  la  même  distan- 
ce au  centre  du  système,  et  par  conséquent  les  mêmes  mouvemens  Yf^Ss. 
Cela  posé,  les  triangles  SC5,  F  Cy;  sont  égaux  et  semblables,  parceque  S 5, 
F/,  sont  supposées  parallèles.  On  a  donc  CF^:::CS,  cp:i:;FCy::^CF5-[-C*Fz= 
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2  F  6/,  on  F  5/=  7,  et  F/nr/^.F  5/=i:I/5.(p.  En  supposant  la  distan- 
ce de  la  pliis  proche  éunle  /,szz:3ooooo  denii-diamèires  de  rorbite  de  la 
terre  :=z/]  'on  aura  F/zn^^/".  0.  La  table  précédente  (§.  Sa.)  montre,  que 
5e  plus  grand  mouvement  est  d'environ  4^"  en  5o  ans,  ce  qui  fait  o'',g  pal- 
an,  et  -  m  o''^  4^  ^^  o,  00000218166:  multipliant  par  Sooooo,  on  aura  Fyir^z 
0, 654  pour  le  mouvement  annuel.  Un  arc  de  l'orbite  de  la  terre  ,  égal  à 
0,654  est  intercepté  par  un  angle  au  soleil  de  37!  degrés,  que  la  terre  dé- 
crit en  38  jours.  Ainsi  la  vitesse  de  l'étoile  sera  à  celle  de  la  terre  comme 
38  a  ô6^  ou  comme  J  a  g.  On  verra  dans  l'astronomie  physique,  que  les 
•vitesses  des  corps  qui  décrivent  des  cercles  autour  d'un  centre  commun,  sont 
en  raison  inverse  des  racines  carrées  de  leurs  distances  au  centre,  Si  donc 
l'étoile  se  mouvait  autour  du  soleil  à  la  distance  f,  en  vertu  de  l^  force 
centrale  du  soleil,    sa   vitesse  serait    -^.  m  •-—   de  celle   de  la  terre,  c'est-à- 


dire,  6.  fois  moindre  qu'elle  n'est  aciuellement  :  elle  est  donc  61  fois  plus 
grande  que  dans  le  cas,  où  elle  dépendrait  delà  force  centrale  du  soleil. 
On  doit -en  conclure,  qu'elle  résulte  d'un  corps  central  dont  la  masse  est  beau- 
coup plus  grande  que  celle  du  soleil,  ou  duquel  l'étoile  est  beaucoup  plus 
prés  que  du  soleil.  Le  dernier  cas  est  très-peu  probable,  parcequ'il  suppose, 
que  l'éloile  est  précisément  la  plus  proche  du  corps  central,  et  que  le  so- 
leil est  le  corps  immédiatement  suivant,  comme  Mercure  et  Vénus  dans  le 
système  solaire.  11  s'en  suit  donc,  que  les  étoiles  se  meuvent  autour  d'un 
corps  central^  dont  la  forcé  centrale  ou  la  masse  est  beaucoup  plus  grande 
que   cellç  du  soleil^   ce  qui   est  d'ailleurs  vraisemblable. 

C'est  à  peu  près  de  cette  manière,  qu'on  parviendra  peut-être  un  jour, 
par ,  la  comparaison  d'un  grand  nombre  d'étoiles,  à  se  former  quelque  idée 
de  ce  corps  central  des  orbites  des  étoiles  fixes.  On  verra  aisément  qu'il 
n'est  pas  encore  ternes  de  décider  cette  question,  parceque  les  observations 
anciennes  sont  trop  peu  exactes.  Il  est  vrai  que  plusieurs  astronomes  de  nos 
jours  croient  avoir  observé  le  mouvement  propre  d'un  grand  nombre  d'e=- 
toiles,  qu'on  trouve  même  dans  les  catalogues  à  côté  de  la  précession.  La  cho- 
se elle-même  n'admet  aucun  doute^  mais  il  n'en  est  pas  de  même  de  la  gran- 
deur et   de  la  direction  de  ces  mouvemens.  Si  l'on  considère ,  que  ces  mou- 
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veniens  propres  ne  sont ,  pour  ainsi  dire,  que  les  bribes  qui  restent,  après 
qu'on  a  appliqué  à  la  situation  de  chaque  étoile,  les  mouvemens  apparens  con- 
mus  jusqu'à -présent,  dont  une  partie  n'est  pas  encore  bien  déterminée,  com- 
me la  diminution  de  l'obliquité ,  tandis  que  la  précession  est  ordinairement 
calculée  par  une  méthode  d'approximation  qui  n'est  pas  exacte;  on  se  con- 
vaincra aisément,  qu'il  faudra  des  siècles  ou  des  milliers  d'années^  pour  déci- 
der cette  question. 
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CHAPITRE      IV. 

Autres  propriétés  remarquables  du  ciel  étoile. 


§.  54.  \J  n  des  objets  du  ciel  étoile ,  oui  méritent  notre  plus  grande 
attention ,  est  la  uoie  lactée,  dont  la  lumière  douce  et  blanchâtre  fait  une  im» 
pression  agréable  sur  les  yeux,  et  produit  dans  l'âme  des  sentimens  dignes  de 
nous.  Cette  blancheur  environne  toute  la  sphère  à  peu  près  dans  le  plan  d'un 
grand  cercle,  qui  par  la  moitié  de  sa  largeur  coupe  l'équateur  au  100  me  et 
au  277  me  degré,  sous  un  angle  d'environ  60°.  Sa  largeur  est  de  9  a  18  degrés*, 
elle  est  la  plus  petite  vers  les  pôles  de  l'équateur,  principalement  entre  Cas- 
siopée  et  Persée,  et  au  pieds  de  devant  du  Centaure:  la  plus  grande  largeur 
a  lieu  dans  l'équateur,  et  principalement  entre  le  Sagittaire  et  l'Aigle.  La  voie 
lactée  est  divisée  en  plusieurs  endroits,  par  un  intervalle  vide  au  milieu  de 
sa  largeur,  principalement  depuis  264"  d'ascension  droite  et  ^0°  de  déclinaison 
australe,  jusqu'à  3 10*  d'ascension  droite  et  4^°  de  déclinaison  boréale^  en  d'au- 
tres endroits  il  en  sort  de  petites  branches.  Sa  lumière  qui  ne  s'éteint  jamais, 
et  sa  position  invariable,  firent  déjà  penser  aux  anciens  Grecs,  que  cette 
blancheur  devait  être  la  lumière  confuse  d'une  infinité  d'étoiles  trop  éloignées 
pour  être  aperçues  distinctement.  Après  l'invention  des  télescopes,  on  s'atten- 
dit à  en  voir  la  preuve  j  on  aperçut  en  effet  dans  la  voie  lactée  un  grand 
nombre  de  petites  étoiles,  invisibles  à  la  vue  simple,  mais  pas  plus  que  dans 
d'autres  parties  du  ciel,  et  elles  ne  paraissaient  pas  assés  rapprochées  l'une 
de  l'autre,  pour  qu'on  pût  leur  attribuer  la  blancheur  de  la  voie  lactée,  qui 
disparaissait  entièrement  dans  les  télescopes.  Ce-,  n'était  donc  qu'une  hypothèse 
très -vraisemblable,  jusqu'à  l'époque  où  M.  Herschel  la  mit  hors  de  doute,  à 
l'aide  de  ses  grands  télescopes.  Cet  astronome  voyait  distinctement,  que  la  voie 
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lactée  était  composée  d'une  infinité  de  petites  étoiles,  si  rapprochées  l'une  de 
l'autre,  que  dans  des  télescopes  moins  grands  >  leur  lumière  se  confond.  Il 
aperçut  aussi,  que  le  nombre  de  ces  étoiles  diminuait,  à  mesure  que  le  téle- 
scope s'écartait  de  la  voie  lactée.  Il  paraît  donc  certain,  que  c'est  la  vérita- 
ble cause  de  cette  blancheur.  M.  Herschel,  ayant  compté  les  étoiles  en  dif- 
férentes parties  de  la  voie  lactée ,  à  trouvé  par  un  milieu ,  qu'un  segment  de 
i5*  de  long  sur  2®  do  large  renferme  plus  de  5oooo  étoiles,  assés  grandes 
pour  être  distinguées  avec  son  grand  télescope.  En  supposant  la  largeur  de 
la  voie  lactée  de  14*,  il  s'en  suit,  qu'elle  renferme  plus  de  huit  millions  d'é- 
toiles, sans  compter  celles  qui,  même  avec  ce  grand  télescope,  ne  peuvent 
pas  être  distinguées. 

§.  55.  Il  y  a  peu  de -probabilité,  que  cette  infinité  d'étoiles  soit  réelle- 
ment disposée  dans  un  cercle  autour  de  la  terre,  comme  le  premier  coup  d'oeil 
paraît  l'indiquer.  Il  n'y  a  rien  qui  nous  autorise  de  supposer,  que  le  soleil 
qui  n'est  certainement  pas  la  plus  grande  étoile,  soit  le  centre  de  cette  voûte 
knmense.  S'il  est  permis  de  donner  plus  d'étendue  aux  conclusions  que  nous 
avons  tirées  ci-dessus  de  l'analogie,  on  pourra  expliquer  d'une  manière  fort  sim- 
ple, au  moins  en  général,  tous  les  phénomènes  du  ciel  étoile,  non-seulement  les 
étoiles  depuis  la  première  jusqu'à  la  7  me  ou  8  me  grandeur,  que  l'on  voit  à  l'oeil 
nu  dans  toutes  les  parties  du  ciel,  mais  aussi  la  voie  lactée.  On  a  vu  dans  le 
chapitre  précédent,  qu'apparemment  les  étoiles  décrivent  divers  cercles  autour 
d'un  grand  corps  central,  ainsi  que  les  planètes  autour  du  soleil.  Supposons 
de  plus ,  que  la  disposition  de  leurs  orbites  soit  analogue  à  celle  des  orbites 
planétaires,  c'est-à-dire  qu'elles  soient  à  peu  près  dans  le  même  plan.  Cela 
pos^,  soit  {Fig.  i3.)  C  le  centre,  ADBE,  AFBG,  les  plans  qui  renferment 
toutes  les  orbites,  ensorte  que  DAFzzzEAG  soit  le  plus  grand  angle  d'in- 
clinaison de  deux  orbites.  En» supposant  d'après  les  règles  de  probabilité, 
que  le  soleil  est  à  p^iii  près  également  distant  de  toutes  les  extrémités  du  sy- 
stème, et  qu'en  conséquent  il  se  trouve  placé  dans  un  point  S  entre  les  plans 
ADB,  AFB^  l'oeil  en  S,  étant  environné  d'étoiles  dans  tous  les  sens, 
les  verra  répandues  sur  une  «urface  sphérique,  et  ne  pourra  distinguer  que 
les  étoiles  voisines.     Ces  dernières  étoiles  qui  formeront  autour  du  centre  S, 
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«ne  spîiëre  très -petite  par  rapport  à  la  voie  lactée,  sont  celles  que  nous 
voyons  dispersées  dans  tout  le  ciel.  Les,  étoiles  près  des  extrémités  du  sy- 
stème A,  D,  B,  E,  G,  F,  étant  très-éloignées,  l'oeil  ne  pourra  les  distinguer, 
et  n'apercevra  qu'une  faible  lueur.  Soient  DSF,  GSE,  les  angles  sous  les- 
quels les  angles  DAF,  EAG,  sont  vus  de  S,  et  P  Q  perpendiculaire  au  plaa 
du  milieu  entre  AD  et  A  F,  ou  à  l'orbite  du  soleil  j  et  imaginons  que  Tangle 
DSF  tourne  sur  l'axe  PQ,  en  décrivant  un  cercle  ou  une  zone  spliérique, 
perpendiculaire  à  PQ,  et  d'une  épaisseur  peu  considérable.  Dans  toute  cette 
zone  l'oeil  verra  la  blancheur  de  la  voie  lactée  j  mais  comme  l'épaisseur  du. 
système  suivant  la  direction  de  l'axe  PQ  est  supposée  très -petite,  il  n'y 
aura  pas  dans  cette  direction,  d'étoiles  assés  éloignées  pour  ne  pas  être 
distinguées,  ou  au  moins- il  n'y  en  aura  pas  un  nombre  suffisant  pour  pro- 
^duire  la  blancheur  de  la  voie  lactée.  Elle  paraîtî:a  donc  avoir  la  forme, 
d'une  zone  de  peu  de  lax-geur  qui  est  déterminée  par  les  angles  DSF,  ESG: 
cette  zone  fera  le  tour  du  ciel  entier,  et  les  grands  segmens  des  deux  côtés 
de  cette  zone,  seront  remplis  des  étoiles  assés  voisines,  pour  pouvoir  être 
distinguées  à  la  vue  simple  ou  avec  des  télescopes  ordinaires^ 

§.  56.  Maintenant  il  sera  facile  d'expliquer  toutes  les  particularités 
de  la  voie  lactée.  Les  étoiles,  situées  entre  les  plan§  ADB,  AFB,  mais 
près  de  S,  se  feront  voir  au  milieu  de  la  voie  lactée:  ce  sont  les  constel- 
lations traversées  par  la  voie  lactée,  comme  Cassiopée,  Persée,  le  Cocherj, 
Orion,  les  Gémeaux,  ie  grand  Chien,  le  Navire,   etc. 

Là  où  les  intersections  communes  d'un  grand  nombre  d'orbites,  ou 
leurs  noeuds  coïncident,  comme  en  A,  B,  la  voie  lactée  sera  plus  serrée:  sa 
largeur  sera  moindre,  sa  lumière  plus  forte  5  et  ces  deux  points  seront  éloi- 
gnés l'un  de  l'antre  d'environ  180"^,  si  le  soleil  S  n'est  pas  très-loin  de  la 
ligne  àes  noeuds' A  B.  En  effet,  deux  des  endroits  les  moins  larges  se  trou- 
vent dans  l'hémisphère  boréal  à  34-"*,  et  dans  l'hémisphère  austral  à  160° 
d'ascension  droite:  le  dernier  point  (^dans  le  Navire)  est  aussi  le  plus  bril- 
lant de  la  voie  lactée. 

La  diilérente  largeur  a  encore  une  autre  sourcv^:  c'est  Fendroit  qu'occupe 
l'oeil  S:   car  on  verra  aisémen!,    que  l'angle  DSF  doit  être  plus  grand  que  ESG. 

•  ii 
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A  une  distancé  aux  noeuds  A,  B,  d'environ  90°,  la  voie  lactée  aura 
sa  plus  grande  largeur,  et  la  plus  faible  lumière,.  Si  les  orbites  sont  telle- 
ment disposées,  que  dans  cette  partie  en  D  et  F,  beaucoup  d'orbites  se  trou- 
vent à  peu  près  dans  deux  plans  par  D  et  F,  séparés  par  un  intervalle  qui 
ne  renferme  que  peu  d'orbites  j  la  voie  lactée  paraîtra  séparée,  du  côté  de 
C  où  l'oeil  se  trouve:  mais  de  l'autre  coté  en  E,  G,  la  distance  est' trop 
grande  pour  que  l'oeil  puisse  apercevoir  un  intervalle  vide. 

§.  57.  On  se  fera  peut-être  une  idée  plus  juste,  en  supposant  que  tou- 
tes les  étoiles  voisines  de  S,    qu'on  peut   distinguer  avec  des  télescopes  ordi- 
naires, font  ensemble  un  système  particulier  qu'on  peut  appeler  système  étoile. 
Plusieurs   de   ces   systèmes,  ou  les   grandes  masses  centrales,    autour  desquel- 
les  se    meuvent  les  étoiles  qui  forment   les  systèmes,    décriront  pareillement 
des  orbites  autour  d'un  corps   central  ou   du  centre  commun   de  gravité,    en 
formant    un    système    plus    vaste,   la   voie  lactée,   qui    est  un  système  composé 
d'une    multitude   de -systèmes    étoiles.     On  peut    se   faire  quelque  idée,    de  la 
situation  du  soleil  dans  le  système  étoile  auquel  il  appartient,  aussi  bien  que 
du    lieu    que   ce   système  Dccupe  dans   la  voie    lactée,    par  les  raisonnemens 
suivans.     i)  Notre    système    étoile   paraît   être   disposé   à   peu  près  comme  le 
système  solaire,  y  compi'is  les  comètes;  c'est-à-dire,  les  orbites  des  étoiles  sont 
inclinées   l'une   à  l'autre  de  toutes  les  manières  possibles,    ensorte  qu'elles  ne 
forment  pas  un  anneau  comme  la  voie  lactée,  mais  une  sphère.  C'est  évident 
parceque    le  ciel  est  parsemé  d'étoiles    dans  tous  les  sens.     2)   Le  soleil  n'est 
pas  fort  éloigné  du  centre  de  son  sj'^stème  étoile,  parceque  nous  voyons  dans 
toutes  les  régions  du  ciel  à  peu  près  le  même  nombre  d'étoiles  de  toute  gran- 
deur.    Cependant,  le  soleil  ne  pouvant  occuper  le  centre  même,  nous  aurons 
une  plus  grande  partie  du  sj'stème  du  côté  du  centre,    et   dans  la  même  di- 
rection   un  plus  grand  nombre  d'étoiles    se  fera  voir.     D'après  cela    le  centre 
ou   le   corps   central   de   notre   système   étoile  sera  dans  la  direction  du  Tau- 
reau  ou    d'Orion ,    parceque  ces   régions   sont   les  plus  riches  en  étoiles  :    en 
effet,    plusieurs   astronomes    regardent    la   nébuleuse  au-dessous    du  Baudrier 
d'Orion  comme  le  corps  central  de  notre  système  étoile.    3)  Si  l'oeil  se  trou- 
vait dans  l'intérieur  de  l'anneau  formé  par  la  voie  lactée,  et  dans  le  plan  qui 
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passe  par  le  milieu  de  sa  largeur,  cet  anneau  devrait  se  présenter  comme  un 
grand  cercle;    si  l'oeil  était  hors  de  ce  plan,    dans  l'axe  de  l'anneau,    il  pren- 
drait la  forme  d'un  petit  cercle  cjui  s'écartera  d'autant  plus  d'un  grand    cercle, 
que    l'oeil    est   plus    éloigné    du  plan  de  l'anneau:    enfin,    si  l'oeil  n'était,    ni 
dans    le    plan    ni    dans   l'axe   de  Tanneau,    il  se  présentera  comme  une  ellipse, 
d'autant  plus  alongée  que  l'oeil  est  plus  éloigné  de  l'axe.    Or  comme  la  voie 
lactée    se    présente    comme  un   petit   cercle,    peu    ditlérent  d'un  grand  cercle, 
que  d'ailleurs  elle  n'est  pas  tout-à-fait  circulaire,   mais  un  peu  oblongue;    il 
s'en  suit,    que  notre  système  étoile  n'est  situé,  ni  dans  le  plan  passant  par  le 
milieu    de   la  voie    lactée  ni   dans  son  axe,    mais   qu'il  n'est  pas  fort  loin  du 
centre,  ensorte  qu'il  forme  un  des  systèmes  inîérieurs^u  inféj'ieurs,   4)  î^  pS'' 
raît  résulter  du  peu  de  largeur  de  la  voie  lactée,  que  les  systèmes  étoiles  qui 
la  composent;,    et  qui   sont  ici  ce  rue  dans  le  système  solaire  sont  les  comè- 
tes   et    les    planètes   ou  les  systèmes- de  satellites,    ne  sont  pas  inclinés  l'un  à 
Tautre   sous   tous  les    angles  possibles,    comme  les  orbites  des  comètes,    mais 
qu'ils  sont  presque  dans  le  même  plan,  comme  les  orbites  planétaires  (§.  55.), 
Cela  paraît  contraire  à  l'économie,    avec   laquelle    la   nature  emploie  l'espace, 
et    dont    nous    voyons    un    exemple    frappant   dans  la  disposition  des  orbites 
des   comètes.     On   est  presque   porté   à   croire,    qu'ainsi    que  dans  le  système 
solaire,  Fespace  hors  de  l'anneau  occupé  par  les  orbites,    semblables  à  celles 
des  planètes^  est  rempli  d'orbites  qui  ressemblent  à  celles  des  comètes,    étant 
inclinées  au  plan  de  la  voie  lactée  sous  tous  les  angles  depuis  zéro  jusqu'à  90*: 
alors    les   étoiles,    décrivant   ces    orbites   excentriques  et  dispersées  dans   tous 
les    sens,    ne    se   trouveraient    jamais    assés  rapprochées    les    unes   des  autres 
pour  produire    une   lueur  semblable   à   celle  de  la   voie  lactée.  ,   Quoiqu'il  en 
soit,    il  est   certain,    que  la  véritable  forme   de   cet  amas   d'étoiles   que  nous 
îiommons  voie  lactée,  n'est  pas  sphérique  mais  orbiculaire. 

Il  sera  bon  d'observer  ici ,  que  Kepler  eut  déjà,  sur  la  disposition  et 
îa  forme  de  la  voie  lactée,  des  idées  très-semblables  à  celles  que  nous  venons 
de  développer  {J-). 

(î)  Epiîome  ^:strcn.   Copern,  LU.  /.  Pag.  38.  .  ^ 
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Il    est   probable  que  plusieurs  des  étoiles  doubles  forment  de  petits  sy- 
stèmes  étoiles   (§.  4^.)  »    composés  non    de   corps  opaques  qui  environnent  un 
corps   lumineux,    mais   de   deux    ou    plusieurs  soleils  qui  circulent  autour  de 
leur    centre    commun    de    gravité.     Une   étoile  double  dans   le    Cygne,    dont 
M.  Bessel   a   fait   l'objet    de   ses   observations,    paraît  évidemment   foinier    un 
pareil  système  de  deux  étoiles.     Suivant  les  recherches  de  cet  astronome,   ces  - 
deux    étoiles   ont  décrit  une  partie  considérable  de  leurs  orbites,    depuis  que 
l'on   en  a  des   observations  exactes,    c'est-à-dire  depuis  soixante  ans:    le  grand 
axe   de   ces  orbites  est   vu  de  la  terre  sous  un  angle  de  aS^'^    elles  emploient 
4oo  ans  à   faire  uîie  révolution:    leur  mouvement  propre  est  d'environ  G'  par 
an,    et  leur  parallaxe  annuelle  de  o",l\6;    d'où  il  suit,    que  le  demi-diam.ètre 
de  leurs  orbites,   ou  leur  distance  au  centre  commun   de  gravité,    est  aa  fois 
plus  grand  que  le  rayon  de  l'orbe   terrestre,    ou  d'un  tiers  plus  grand  que  le 
demi-diamètre  de  l'orbite  d'Uranus. 

§.  58o  En   continuant  les   raisonnemens   que   nous  avons  faits  au  com- 
mencement  du    §.  précédent,    on    peut    imaginer  pareillement   un   nombre    de 
voyes  lactées  qui  forment   ensemble  un  système  de  çoyes  lactées.  Celle  d'entre 
elles,  à  laquelle  appartient  le  soleil  et  notre  système  étoile,    environne  tout 
le  ciel  comme  une  ceinture 3    les  autres,  hors  desquelles  nous   nous   trouvons 
à   une   distance  immense,    nous   paraîtront   très-petites,    et   elles  seront  à  la 
notre     comme    une  (étoile   est    au    soleil.     Ces   petites    voyes    lactées    seront 
dispersées  dans  toutes  les   régions   du  ciel;    leur  grandeur   et  leur  figure  ap- 
parente   seront   différentes ,    selon    leurs  distances  et  leurs  situations  relative- 
ment à   notre  voye    lactée.     C'est  en  effet  l'explication  la  plus  vraisemblable 
de     ce    grand    nombre    de    nébuleuses    qu'on    a    découvertes    depuis  longtems. 
Dans    fespace    de  sept   ans    (depuis    1782  jusqu'à  1788)   Mr.  Herschel    a  dé- 
couvert  2000    nébuleuses ,    et    depuis    ce   tems  il   en  a  augmenté  le  nombre. 
La  grande  variété  qu'il  a  observée  relativement  à  leur  forme,     leur  couleur, 
et  l'intensité    de  leur  lumière,    prouve  qu'ici   la  nature  est  aussi   inépuisable 
que  partout  ailleurs.     Suivant  les  observations  de  cet  astronome,    il  y  a   de 
grandes   nébuleuses ,    dont   la    lumière  jaunâtre  ou  rougeàtre  est  décomposée, 
avec   les   grands   télescopes,    en   une  multitude  d'étoiles   qu'on  distingue  ais«- 
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iiient:  d'autres,  entièrement  semblables  aux  premières,  sont  pi  us  petites  de  la 
moitié,  et  ex-igent  des  grossissemens  plus  forts,  pour  faire  reconnaître  des 
étoiles:  il  y  en  a  d'autres  beaucoup  plus  petites,  où  Ton  ne  distingue  des 
étoiles  qu'avec  la  plus  grande  peine,  mais  dont  la  lumière  est  encore  un 
peu  colorée.  Mr.  Herschel  est  persiiadé,  que  les  nébuleuses  de  la  première 
classe  sont  au  moins  600  fois  plus  éloignées  que  les  étoiles  les  plus  pro- 
ches; que  celles  des  deux  classes  suivantes  sont  deux  et  quatre  fois  plus 
éloignées  que  les  premières;  et  qu'en  général  elles  ne  sont  pas  moins  gran- 
des que  notre  voye  lactée.  Les  nébuleuses  qui  ne  sont-^as  comprises  dans 
ces  trois  classes,  diminuent  successivement  de  grandeur,  la  couleur  de  leur 
lumière  se  perd,  les  étoiles  qui  les  composent,  dispr.raissent ,  et  aux  plus 
petites  il  ne  reste  qu'une  blancheur  de  lait.  Mr."  Herschei  pense  que  la 
dislance  de  ces  dernières  est  8000  fois  plus  grande  que  celle  d'une  étoile 
de  la  première  grandeur:  d'où  il  suit,  que  la  lumière  que  nous  voyons  au- 
)ourdh'ui,  est  partie  de  ces  nébuleuses  il   y  a  vingt  ou  trente   mille  ans. 

g.  69.  Le  même  astronome  a  encore  découvert  d'autres  nébuleuses, 
qui  ressemblent  plutôt  à  un  corps  planétaire,  qu'à  la  lumière  d'une  multitude 
d'étoiles;  il  a  observé  aussi  un  anneau  nébuleux ;,  ayant  au  centre  une  tache 
noire  et  circulaire.  Un  objet  non  moins  remarquable  est  ce  que  Mr.  Herschel 
appelle  étoiles  nébuleuses  proprement  diies:  elles  sont  formées  par  une  seule 
étoile  placée  dans  le  centre  d'une  blancheur  presque  circulaire  de  3'  à  5'  de 
diamètre.  Il  est  difficile  d'expliquer  ce  phénomène  par  la  lumière  d'une 
infinité  d'étoiles  ,  parcequ'alors  l'étoile  centrale  devrait  être  d'une  grandeur 
dont  on  ne  peut  pas  se  faire  une  idée;  ou  il  faudrait  supposer,  ce  qui  est 
très-improbable ,  que  dans  tous  ces  phénomènes  le  hazard  eût  placé  une 
étoile  précisément  dans  la  direction  du  centre  de  la  nébuleuse.  Mr.  Herschel, 
ayant  aperçu  des  blancheurs  semblables,  dispersées  par -ci-  pa'r-là,  sans  étoile 
centrale,  pense  que  ces  nébuleuses'  sont  des  parties  d'une  matière  lumineuse 
éparse  dans  l'immensilé  du  ciel,  qui  s'accumule  par  des  attractions  mutuelles, 
ou  autour  d'une  étoile  voisine.  Il  serait  possible,  que  cette  matière  fût  la 
lumière ,  qui  est .  lancée  continuellement  par  une  infinité  de  soleils ,  et  qui, 
par  la  réflexion,  réfractioiif  ou  par  d'autres  opérations  de  la  nature  que  nous 
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ne  connaissons  pas,  est  rassemblée  pour  être  employée  autrement,    peut-être 
pour  former    de   nouveaux   soleils,  après  avoir  été  condensée  ('). 

Il  faut  convenir,   que  la  forme  splrériqne,   et  raccroissement  de  la  den= 
si'é   ou   de  Téclat   vers   le  centre,  parait  indiquer   l'action    de  forces  centrales; 
et  Mr.   Herscliel  a    très-bien  développé  cette  idée  (^).     Il  y  joint  l'hypothèse, 
que    les    éioiles,    dans   leur   état  primitif,    ont  été   dispersées   irrégulièrement, 
et    que   rattraclicii   les  a  forcées  de   former  successivement  des  groupes  sphé- 
riques.     Quelques  objections  qu^on"  puisse  faire  contre  cette  hypothèse,    elle 
mérite    notre    attention    par    l'heureuse    application    qu'en  fait  cet  astronome. 
Cette   origine    et   foxmatioa   successive   des  diiTérens  systèmes  et  de  régularité 
dans  l'univers,    nous  fournirait  le  moyen,    de  juger    de  l'âge  plus  ou  moins 
avancé    des    différens   groupes,   par  leur  forme  plus  ou  moins  sphérique.     Ils 
nous  présenteraient,   pour  ainsi   dire,  des  végétaux  dans  toutes  les  stations  de 
leur  vie,  des   plantes  qui   commencent  à  s'épanouir,   des  arbres  en  fleurs,  des 
fruits  murs,   et   des  fleurs  fanées.     Nous  nous  trouverions   dans  un  jardin,   où 
l'art  aurait  réuni   tous  les    climats  et  toutes   les  saisons,    pour  nous  présenter*' 
à    la    fois   les    plantes   dans  chaque   état   de   leur  vé-gétation ,    ensorte   que  les 
observations  d'un  seul  âge  renfermeraient  l'expérience  de  milliers  d'années  (3]. 
§.  60.  Les  étoiles  changeantes  sont  un  des  phénomènes  les  plus  remar- 
quables, que  le   ciel  nous   présente.     Plusieurs  étoiles  qui  brillaient  jadis  dans 
le  ciel,    ont    disparu3    d'autres    ont  apparu ,    qu'on  n'avait  jamais  aperçues;    il 
y   en    a    quelques-unes    qui    disparaissent  de  tems   en   tems,    ou  dont  l'éclat 
éprouve   des   changemens  très-sensibles.     Il    est  donc  possible,    que   celles  qui 
©nt    disparu  entièrement,    existent  encore,    quoiqu'invisibles,     dans  le  même 
endroit,     et    qu'il  y  a  peut-être  dans    le  ciel,    autant  d'étoiles    fixes  opaques 
qûe'de  soleils.     La  plus  remarquable  parmi   les  étoiles   changeantes   est   celle 

(xj  Voy.  le  mémoire  de  Mr.  Herschel,  On  nebulous  stars,  properlj  so  called,  dans  les  Philos. 
Trans.   Vol.   LXXXT.   Part.   I. 

(a)   Catalogue  of  a  second  Thousand  oj  r.tav  Nelulae  etc.  Philos.  Trans.  Vol.  LXXIX.  Part.  2. 

r3;  V(iy.  loc.  et.  pag.  226.  ,,By  tliis  meîhod  of  viewing  the  Heavens,  we  can  extend  tlie  range 
j,of  our  expérience  lo  nt!  immense  duration.  For,  is  ii  not  alraost  ihe  same  thing.  wliether 
.,vve  iive  successively  to  wiiness  ihe  germinatiori_,  blooming,  foliage,  fecundity ,  fading, 
-,  Tvitliering,  and  corruption  of  a  plant,  or  wlietlier  a  vast  number  of  spécimens,  selecled  ironi 
.,evpry  stage  thro'  ■wïneh-fltfeip'lan't  passes  in  tUc  course  of  its  existence,  be  brouglit  at  oucc 
-.  to  OUI-  view?  ■• 
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qui  ,  en  îj^s  ,  se  fît  voir  subitement  dans  la  constellation  de  Casslopée  ,  avec 
un  éclat  qui  surpassa  beaucoup  celui  de  Sirius;  cet  éclat  diminua  successive- 
ment, elle  disparut  entièrement  dans  l'année  i574>  et  depuis  cette  époque  on 
ne  l'a  jamais  vue.  Pendant  tout  ce  tems  elle  n'avait  ni  mouvement  propre  ni 
parallaxe;   sa  distance  n*était_donc   pas  moindre   que  celle  des   étoiles  fixes. 

On  a  observé  depuis  longtems  un  grand  nombre  d'étoiles,  dont  la  lu- 
mière éprouve,  des  GÎiangemens  périodiques:  il  y  en  a  même,  qui  disparais 
sent  tout-à-fait  pendant  cette  période  qui  est  souvent  de  moins  d'une  année. 
Il  y  a  dans  la  Baleine  une  é'.oile  qui,  dans  la  période  de  333  à  3J4iours5 
éprouve  des  changemens  si  considérables,  qu'après  avoir  été  de  la  seconde 
grandeur,  elle  devient  si  petite,  qu'on  ne  la  voit  qu"avec  de  bons  télescopes. 
La  courte  durée  de  quelques  périodes  n'est  pas  moins  remarquable:  l'étoile 
Algol  a  une  période  de  deux  joui-s,  7  Gepliée  de  5 1  jours,  p  Lyre  de  6 1  jours. 
Gomme  ces  changemens  suivent  des  périodes  régulières,  il  est  évident  qu'il 
ne  peut  pas  être  question  d'une  destruction  réelle.  Un  changement  de  la 
distance  des  étoiles  ne  suffit  pas  non  ^plus  pour  expliquer  ce  phénomène, 
parceque  les  variations  se  font  trop  vite,  et  que  les  étoiles,  n'ayant  point  de 
mouvement  propre,  devraient  avancer  et  rétrograder  sur  une  ligne  droite 
passant  par  la  terre.  Il  est  probable ,~~,  que  les  changemens  de  différentes 
étoiles  sont  produits  -par  différentes  causes.  Si  ces  étoiles  tournent  sur  un 
axe,  comme  le  soleil,  et  que  leur  surface  n'est  pas  également  brillante  dans 
toute  son  étendue,  ou  si  leur  surface,  comme,  celle  du  soleil,  est  couverte  de 
taches,  qui  peuvent  s'étendre  tellement  qu'elles  rendent  l'étoile  invisible;  ces 
phénomènes  s'expliquent  en  général,  et  c'est  ainsi  que  Newton  les  expliqua  (^].> 
D'après  dette  explication^  il  est  possible  que  notre  soleil  même  est  une  étoile 
changeante,  à  cause  des  taches  qui  couvrent  sa  surface  de  tems  en  tems. 
On  peut  aussi  expliquer  ces  phénomènes,  en  supposant  que  les  étoiles  font 
des    révolutions  autour  d'un   grand   corps  opaque  qui  les  éclipse  parfois. 

^>-  •■  -  ,  ,■■■■■■■ 

(l)  FJiilos.  A'at    Princ.   Math._JLih.  III.  à  la  fin   de  la    dernière  Proposit.    ,,  Taies  iixae  videu- 
,f  tur  revolvendo  partem  lucidam  et  partem  obscuram  per  vices  ostendere". 
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LIVRE    III. 


B    E    S      PLANÈTES. 


CHAPITRE       I 

i 

Phénomènes  généraux  des  Planètes, 

§.  6i.  il  est  permis  au  philosophe,  de  s'élever  à  ces  vastes  régions 
<5a  ciel  étoile,  que  nous  venons  de  parcourir^  il  lui  est  permis,  de  se  livrer 
un  moment  aux  rêveries  de  son  imagination,  d'arranger  par  la  pensée 
l'univers  de  la  manière  qui  lui  paraît  la  plus  digne  de  la  sagesse  infinie, 
et  de  jouir  d'un  plaisir,  dont  peu  de  personnes  sont  capables  de  jouir.  Mais 
il  serait  indigne  de  lui,  de  s'arrêter  à.  ces  productions  de  l'imagination,  de 
les  faire  valoir  plus  qu^elles  ne  valent,  ou  de  s'aviser  d'élever  des  monumens 
destinés  à  l'éternifé,  sur  ce  fondement  qu'un  souille  peut  déiruire.  Il  faut 
qu'il  se  sépare  sans  regret  de  la  compagne  agréable,  la  fantaisie,  pour  suivre 
la  voix  plus  tranquille  de  la  raison:  il  faut  qu'il  descende  des  objets,  trop 
sublimes  pour  son  esprit  borné,  au  grain  de  sable  qu'il  habite.  Le  vrai  philo- 
sophe ne  fait  aucun  pas  sans  le  flambeau  de  l'expérience,  et  l'asSronome  ne 
reconnaÎL  d'autres  vérités,  que  celles  qui  sont  fondées  sur  des  observations: 
le  grand  objet,  situé  hors  de  sa  sphère  d'observation,  lui  importe  moins, 
que    le    petit    objet    qui    est    assés    près    pour    être  mesuré.     La    multitude 
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des  éloiles  que  nous  voyons  dispersées  sur  ie  ciel,  n'est  rien  par  rapport  à 
la  voye  lactée  et  aux  nébuleuses,  le  système  solaire  s'évanouit  parmi  le  nom- 
bre et  la  grandeur  des  étoiles  ûxes;  mais  le  globe  terrestre,  ce  point  insen- 
sible même  dans  notre  système  solaire,  est  la  seule  échelle  qui  puisse  nous 
conduire  à  mesurer  ces  quantités  immenses,  la  seule  base  sur  laquelle  nous 
puissions  nous  élever  de  soleil  en  soleil  jusqu'aux  limites  les  plus  éloignées 
de  l'univers.  Aucun  effort,  aucune  exactitude,  aucune  correction,  quelque  mi- 
nutieuse qu'elle  soit,  n'est  inutile,  si  elle  peut  servir  à  vérifier  cette  base, 
parceque  la  moindre  erreur  qui  y  serait  commise,  influerait  sur  toutes  les 
mesures  suivantes,  et  par  conséquent  croirait  à  Tinfini.  C'est  ici  que  toutes 
les  ressources  de  la  géométrie  doivent  être  emploj^éeS;  et  l'objet  le  plus  im- 
portant pour  l'astronome  sera  la  théorie  des  planètes,  et  principalement  le 
mouvement  de  la  terre. 

§.  62.  Les  Planètes  se  distinguent  des  étoiles  fixes ,  par  leur  lumière 
plus  faible  ou  plus  tranquille,  par  leurs  diamètres  sensibles,  mais  surtout  par 
leur  mouvement  propre,  avec  lequel  elles  paraissent  errer  d'une  étoile  à  l'au- 
tre, et  faire  le  tour  du  ciel  entier.  Les  particularités  les  plus  remarquables 
de  ce  mouvement  apparent  sont   le   sujet  de  ce  Chapitre. 

Les  orbites  de  toutes  les  planètes,  excepté  trois  ou  quatre  qui  ne  sont  visi- 
bles qu'avec  des  lunettes,  et  qui  ont  été  découvertes  dans  le  siècle  présent,  ne  s'é-  - 
carient  jamais  de  plus  de  8  ou  9  degrés  du  plan  de  l'orbite  de  la  terre,   de  sorte 
que  les  planètes  sont  toujours  renfermées  dans  une  zone  qui  environne  l'écliptique 
des  deux  côtés  à  une  distance  de  9  degrés,  et  qui  a  été  appelée  lé  Zodiaque.  La 
terre  étant  aussi  en  mouvement,  il  est  visible  que  le  mouvement  apparent  des 
rjlanètes  sera  fort  différent  de  leur  mouvement  vrai;  mais  comme  il  est  mo- 
difié  par  les  vrais  mouvemens  de   la  terre  et  de  la  planète ,  on  pourra  trou- 
ver par  le  problème  inverse,   la  véritable  route  de  la  planète,  son  mouvement 
apparent  et   le   înouvement  vrai  de  la  terre  étant  donnés.     La  méthode,    em- 
ployée avec  tant  de  succès   dans  toute  l'astronomie,  qu-i  consiste  à  commencer 
par  une   détermination  générale  et  approximative,  pour  y  fonder  des  recher- 
ches plus   exactes  et  plus   détaillées,  est  singulièrement  propre  à  ce  problème. 
Le   premier   point   à  déterminer  est  la  disposition  de  Torbite  en  général,   le 

i2 
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centre  vers  lequel  elle  tourne  sa  concavité,  et  l'ordro  de  succession  q\A  a 
lieu  entre  plusieurs  orbites  qui  ont  un  centre  commun,  (k^s  deux  points  en- 
semble font  ce  qu'on  appelle  assés  improprement  Svslème  du  monde-,  et  les 
hypothèses,  relativement  au  centre  des  orbes  planétaires,  et  à  l'ordre  suivant 
lequel  elles  sont  disposées  autour  de  ce  centre,  qu'on  a  imaginées  pour  ex- 
pliquer leurs  mouvemens  apparens,  ont  fait  naître  les  dilïérens  systèmes  dont 
il  sera  parlé  dans   le    Chapitre  suivant. 

Il  est  naturel,  que  le  mouvement  apparent  des  planètes,  étant  com- 
posé des  mouvemens  vrais  de  la  terre  et  de  la  planète,  dont  le  dernier  est 
encore  .inconnu,  doit  être  fort  irrégulier.  Cependant  toutes  les  planètes,  dans 
la  plus  grande  partie  de  leurs  orbites,  vont  ainsi  que  la  terre  ou  le  soleil, 
de  droite  à  gauche,  c'est-à-dire  de  l'ouest  par  le  sud  à  l'est:  et  c'est  alors 
qu'elles  sont  directes.  Mais  ce  mouvement  se  rallentit  peu  à  peu,  jusqu'à  de- 
venir nulj  alors  les  planètes  sont  étatlonnaires.  Au  bout  de  quelque  tems  leur 
îïiouvement  prend  la  direction  opposée,  elles  reculent  vers  l'occident,  ou  sont 
rétrogrades.  Ces  phénomènes  singuliers  que  les  anciens  appelaient  la  seconde 
inégalité,  reviennent  toujours  dans  le  même  ordre,  à  chaque  révolution  d'une 
planète,  et  suffisent  pour  nous  convaincre,  que  la  terre  ne  peut  pas  être  le 
centre  de  leurs  orbites:  car  il  serait  difficile  d'imaginer  un  autre  point,  oix 
leur  mouvement  paraîtrait  plus  irrégulier. 

§.  63.  Ces  phénomènes  sont  communs  à  toutes  les  planètes  ^  mais  il 
y  en  a  d'autres  qui  distinguent  les  unes  des  autres  d'une  manière  si  mar- 
quante, qu'il  a  fallu  les  diviser  en  deux  classes.  Deux  d'entre  elles,  Bîercure. 
et  J^  tnus ,  ne  s"écartent  jamais  du  soleil,  soit  à  l'orient  soit  à  l'occident ,  au- 
delà  d'une  certaine  limite  qu'on  appelle  leur  plus  grande  digression:  elle  n'est 
pas  la  même  dans  chaque  révolution,  la  plus  grande  digression  de  Mercure 
changeant  de  17°  36'  à  28^20',  celle  de  Vénus  depuis  44^57'  jusqu'à  47'' 48'» 
Après  cette  digression  elles  se  rapprochent  du  soleil,  jusqu'à  êire  en  conjon- 
ction avec  lui:  et  dans  ces  conjonctions  il  arrive  quelquefois  ,  qu'on  les  voit 
passer  entre  le  soleil  et  la  terre.  En  les  observant  continuellement  à  l'épo- 
que où  elles  se  rapprochent  du  soleil,  jusqu'à  ce  qu'elles  disparaissent  à  cause 
de   la  proximité  de   cet  astre,,  on  pourra  déterminer   exactement  la  -  direction 
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et  la  vitesse, de  la  planète  à  cet'e  époque,,  et  Ton  verra  aisément,  si  sa  di- 
rection passe  par  le  soleil,  ou  par-dessus  ou  par-dessous  de  lui,  c'est-à-dire 
si  sa  latitude  dans  la  conjonction  est  plus  ou  moins  grande  que  le  demi-dia- 
mètre dû  soleil.  Dans  le  cas  où  la  direction  va  par  le  disque  solaire,  la  vites- 
se observée  servira  à  calculer  le  tems,  où  la  planète  doit  se  trouver  derriè- 
re ou  devant  le  soleil:  et  à  cette  époque,  on  a  vu  passer  la  planète  sur  le 
disque  solaire,  sous  la  forme  d'une  tadie  noire  de  la  même  grandeur  qu'on 
avait  mesurée  peu  auparavant,  et  suivant  la  même  direction  et  avec  la  niê- 
Bie  vitesse  qu'on  avait  calculée.  Au  bout  de  quelque  tems  ,  la  planète 
s'étant  assés  éloignée  du  soleil,  pour  que  l'éclat  de  cet  astre  permette  de 
Ja  voir,  elle  reparait  dans  la  prolongation  de  sa  direction  précédente,  en 
continuant  sa  rouie  avec  la  même  vitesse  qu'elle  avait  avant  de  dispa- 
raître: d'où  il  est  certain,  que  c'est  la  planète  qu'on  a  vue  dans  le  disque 
solaire.:  Dans  la  conjonction  immédiatement  suivante,  et  dans  la  plupart 
des  conjonctions,  on  ne  la  verra  pas  sur  le  soleil,  quand  même  sa  dire- 
ction passe  par  cet  astre:  ce  qui  prouve  que  la  planète  a  passé  derrière  le 
soleii.  Ces  passages  de  A'^énus  et  de  j\Iercure  sur  le  soleil  sont  très-importans 
pour  l'astronomie:  les  derniers  sont  assés  tréquens,  et  arrivent  infailliblement 
après  trois  ou  dix  ans;  ceux  de  Vénus  sont  plus  rares,  l'un  succédant  ordi- 
nairement à  l'autre  au  bout  de  huit  ans  qui  sont  suivis  par  un  siècle  entier 
où   il   n'y  a  point   de  passage. 

§.  64.  Les  observations  précédentes  donnent  lieu  à  plusieurs  conclu- 
sions iniporianies.  1)  Ces  planètes  sont  des  corps  opaques,  qui  empruntent 
du  soleil  la  lumière  qui  nous  les  fait  voir;  parcequ'elles  paraissent  toutes  noi- 
res sur  le  soleil,  lorqu'elles  nous  présentent  le  côté  qui  n'est  pas  éclairé  par 
cet  astre,  a)  Le  centre  de  leurs  orbites  n'est  pas  la  terre  mais  le  soleil ,  et 
■leurs  orbites  sont  comprises  entre  celle  de  la  terre  et  le  soleil;  parcequ'el» 
les^  passent  entre  le  soleil  et  la  terre,  et  qu'elles  ne  ^s'éloignent  jamais  du  so- 
leil au-delà  d'une  certaine  limite.  C'est  pour  cela  qu'on  leur  a  donné  le  nom 
de  planètes  mfeneures:  la  conjonction  qui  les  fait  passer  entre  le  soleil  et 
la  terre,  est  appelée  coniionction  in/erieure ,_  la  supérieure  étant  celle  où  le 
soleil    se    trouve    entre  la  pianële  et   k  terre.    3)   La  manière  dont  ces  deu-x 
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orbites  sont  disposées,  est  déterminée  par  les  plus  grandes  digressions:  celle 
de  Vénus  étant  beaucoup  plus  grande  que  celle  de  Mercure,  il  est  visible^ 
qu'elle  s'éloigne  davantage  du  soleil,  et  que  par  conséquent  son  orbite  environne 
celle  de  Mercure.  Comme  la  planète,  dans  sa  conjonction,  est  dans  la  ligne 
droite  qui  joint  la  terre  et  le  soleil,  elle  nous  paraît  alors  dans  le  même 
lieu,  où  elle  est  vue  du  soleil,  le  centre  de  son  orbite.  Les  observations 
des  conjonctions  donnent  donc  l'arc  que  la  planète  a  décrit  d'une  conjonction 
à  l'autre,  ce  qui  fournit  le  moyen  de  comparer  leurs  vitesses  et  leurs  révo- 
lutions. De  cette  manière  on  trouve  que  la  vitesse  de  Mercure  est  presque 
trois  fois  plus  grande  que  celle  de  Vénus,  ce  qui  ne  laisse  aucun ^douie, 
qu'il  ne  soit  plus  près  du  soleil  que  Vénus.  Les  occultations  d'une  de  ces 
planètes  par  l'autre,  en  donnent  une  preuve  encore  plus  frappante.  Ainsi  le 
17  May  1737,  Mercure  fut  occulté  par  Vénus,  près  de  leur  conjonction  in- 
férieure: d'où  il  suit,  que  Vénus  était  plus  près  de  la  terre,  et  par  consé- 
quent plus  éloigné  du  soleil  que  Mercure.  Cette  vérité  était  déjà  connue  des 
anciens  sous  le  nom  du  Système  des  Egyptiens;  et  si  ce  système  n'a  pas  été 
généralement  adopté  ,  c'est  qu'il  manquait  aux!  anciens  astronomes  une  des 
plus  fortes  preuves ,  savoir  les  passages  qui  n'ont  été  observés  que  dans  les 
tems  modernes.  Nous  connaissons  donc  maintenant  la  disposition  de  trois  or- 
bites planétaires  autour  du  soleil  qui  est  leur  centre  commun  :  l'orbite  de 
Mercure  est  la  plus  proche  du  soleil,  ensuite  vient  celle  de  Vénus,  qui  est 
renfermée  par  l'orbe  terrestre. 

§.  65.  Les  autres  planètes,  tant  celles  qui  sont  connues  depuis  les 
plus  anciens  tems,  savoir  Mars ^  Jupiter,  Saturne,  que  celtes  découvertes 
nouvellement,  s'éloignent  du  soleil  d'un  cercle  entier,  ensorte  qu'elles 
sont  parfois  opposées  au  soleil,  et  par  conséquent  plus  éloignées  de  lui  que 
la  terre.  Dans  les  conjonctions  on  ne  les  voit  jamais,  comme  les  planètes 
inférieures,  passer  sur  le  disque  solaire,  quand  même  la  direction  de  leur 
mouvement  traverse  le  soleil,  parcequ'elles  passent  derrière  cet  astre.  Il  suit 
de  là,  que  leurs  orbites  environnent  celle  de  la  terre:  c'est  pourquoi  on  les 
a  nommées  planètes  supérieures.  Mais  il  n'en  suit  pas  encore,  que  le  soleil, 
et  non  la  terre,  soit  le   centre  de  leurs  orbites;  quoiqu'il  soit  peu  vraisembla- 
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ble,  que  leur  mouvement  soit  réellement  aussi  irrégulier  que  celui  qui  est 
vu  de  la  terre,  ou  que  la  terre  soit  le  centre  de  leurs  orbites.  Les  circon- 
stances particulières  de  leur  mouvement  le  rendent  encore  plus  improbable. 
Il  est  aisé  de  se  convaincre  par  la  mesure  de  leurs  diamètres  apparens ,  ou 
par  l'observation  de  leurs  parallaxes,  qu'elles  sont  beaucoup  plus  près  de  nous 
dans  l'opposition  que  dans  la  conjonction:  on  trouve  même,  que  la  différence 
de  ces  distances  est  égale  au  diamètre  de  l'orbe  terrestre.  C'est  une  preuve 
géométrique,  qu'elles  tournent  autour  du  soleil,  et  que  leurs  orbites  envi- 
ronnent celle  de  la  terre.  Quand  même  la  terre  serait  le  centre  de  leurs  or- 
bites, elles  devraient  nécessairement  accompagner  la  terre  dans  sa  course  au- 
tour du  soleil,  ensorte  qu'elles  auraient  deux  mouvemens  au  lieu  d'un  seul. 
On  n'hésilera  donc  pas  à  supposer,  que  toutes  les  planètes  tournent  autour  du 
soleil,  comme  la  terre ,  dont  l'orbite  est  la  troisième,  renfermant  celles  de 
Mercure  et  de  Vénus,  et  étant  environnée  des  autres  orbites.  Ce  système 
sera   prouvé  ci-aprés  d'une  manière  plus  détaillée. 

§.  66.  L'ordre  dans  lequel  les  orbites  des  planètes  supérieures  environ- 
nent le  soleil  et  la  terre,  sera  conclu  de  la  même  manière  que  celui  des 
planètes  inférieures  (§.  64.).  Lorsque  les  planètes  sont  opposées  au  soleil, 
leur  vitesse  apparente,  combinée  avec  la  vitesse  vraie  ou  héliocentrique  de 
la  terre  qui  est  connue,  donnera  leur  vitesse  héliocentrique  par  rapport  à 
celle  de  la  terre,  d'où  il  résulte  le  rapport  qui  existe  entre  les  vitesses  hélio- 
centriques  des  différentes  planètes.  Les  observations  des  oppositions,  oii  la  pla- 
nète se  trouve  sur  la  même  ligne  avec  le  soleil  et  la  terre^  donne  aussi  l'an- 
gle au  soleil,  que  la  planète  a  parcouru  d'une  opposition  à  l'autre,  et  par  con- 
séquent ie  tems  qu'il  emploie  à  faire  une  révolution  entière.  Or  il  n'admet  au- 
cun doute,  que  la  planète  qui  a  une  plus  grande  orbite  à  parcourir,  doit 
avoir  moins  de  vitesse  angulaire,  que  la  planète  inférieure;  d'autant  plus  que  cette 
loi  est  constatée  par  les  orbites  de  Mercure,  de  Vénus,  et  de  la  terre,  ainsi 
qu'on  la  vu.  Ainsi  ces  observations  donnent  le  résultat,  que  les  planètes  tour- 
nent autour  du  soleil  dans  cet  ordre:  la  Terrcy Mars/ Jupiter',  Saturne,  Uranus; 
car  les  périodes  de  leurs  révolutions  autour  du  soleil  sont  à  peu  près  comme 
les    nombres    r,   2,    12,  29,  83.     Le   même    ordre    suit    de   leur   grandeur  ap- 
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parents,  vu  que  celle  de  Mars  en  opposition  change  beaucoup  plus  vite  que 
celle  de  Jupiter,  et  ainsi  de  suite:  d'où  il  est  clair,  que  le  changement  de 
la  distance  de  Mars  à  la  terre  est  plus  grand  par  rapport  à  cette  distance-, 
ou  que  Mars  est  plus  près  de  la  terre  que  Jupiter.  Les  diamètres  apparens 
dans  les  conjonctions  et  dans  les  oppositions  sont  à  peu  près  dans  le  rap- 
port suivant:  ceux  de  Saturne  comme  lo  à  i2f^>  de  Jupiter  comme  lo  à  i5, 
de  Mars  comme  lo  à  4*^;  d'cù  Jl  suit,  que  le  diamètre  de  l'orbe  terestr& 
est  aux  diamètres  des  orbites  de  Saturne,  Jupiter,  et  Mars,  comme  la  diffé- 
rence des  nombres  précédens  est  à  leur  somme,  c'est-à-dire  comme  2^  à  22 _. 

.  I  T  ^ 

5  à  25,  38  à  58,  ou  comme  l'unité  est  aux  nombres  9-,  5,  et  li.  Les  oc- 
cultations d'une  planète  par  l'autre  viendraient  à  l'appui  de  ce  résultat,  si 
elles  étaient  moins  rares.  Le  9  Janvier  iSgi  on  observa  le  passage  de  Mars 
sur  Jupiter. 

§=  67.  Il  sera  bon  d'exposer  ici  en  déîail  les  principales  circonstances 
du  mouvement  apparent  ou  géocentrique  des  planètes,  attendu  qu'elles  don- 
nent une  règle  qui  servira  à  vérifier  tous  les  systèmes,  qui  ne  sont  autre 
ebose  que  l'explication  de  ces  phénomènes. 

Aussitôt   que   les  planètes  inférieures  sont  par;venues   à  la  plus   grande 
digression    occidentale    (§.  63.),    elles    se  rapprochent  de   la   conjonction  svpé' 
rieure   (§.  64-),    avec   une  vitesse   croissante   et  un  mouvement   direct.     A  l'é- 
poque   même    de  la    conjonction  la  vitesse   du  mouvement  direct  est  un   ma- 
ximum,  et   commence  à  décroître   de  plus  en  plus,  jusqu'à  ce  que  la  planète 
est    parvenue    à  sa    plus  grande    digression  orientale.     Alors  elle  se  rapproche 
du    soleil ,    parceque    son   mouvement   dii-ect  est  devenu   plus  lent  que    celui 
du    soleil.     Au  bout    de  quelque  tems   la   planète   devient    slatiojinaire :    après 
quelques    jours,    pendant  lesquels   elle  a   changé  de  place  d'une  manière  in- 
sensible,  elle  approche   de  la  conjonction  inférieure^    avec  un  mouvement  ré- 
trograde   et    une   vitesse    croissante.     Après  cette  conjonction,    le   mouvement 
rétrograde   se   rallentit    de   plus  en  plus;     et  quelques  semaines  avant  la  plus 
grande  digression    occidentale  la   planète  est  stationnaire   pour  la  seconde   fois. 
Au  bout    de   quelques  jours  son  mouvement  redevient  direct,  mais    étant   d'a- 
bord   plus    lent  que   celui   du  soleil  „    la  planète  s'en  éloigne  encore,    et  ne 
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parvient  à  sa  plus  gi\inde  digression  occidenlalc,  que  loist|Lie  son  nioiive- 
meni  direct  est  plus  vite  que  celai  du  soleil.  Alors  tous  ces  pliénouiènes 
reviennent  dans  le  même  ordiej  et  Ton  observera   ce  qai  suit. 

i)  Le  maximum  de  la  vitesse  directe  dans  la  conjonction  supérieure 
est  à  peu  près  deux  fois  plus  grand  que  le  maximum  de  la  vitesse  rétrogra- 
de  dans  la  conjonction  inférieure. 

2)  Le  mouvement  rétrograde  de  Mercure  dure  environ  16  jours,  et 
renferme  un  arc  de  9  à  16  degrés  j  celui  de  Vénus  durant  environ  4^  jours 
renferme  i4  à  17  degrés.  Or  rintervalie  entre  deux  conjonctions  siîpérieures 
ou  inférieures  étant  d'environ  116  jours  pour  Mercure,  et  de  584  jours  pour 
Vénus  j  les  durées  des  mouvemens  rétrograde  et  difect  sont  à  peu  près  comme 
I  à  5  pour  Mercure,    et   comme    i  à    i4  pour   Vénus. 

§.  6%.  Les  phénomènes  que  présentent  les  planètes  supérieures,  sont 
les  mômes,  en  substituant  l'opposition  au  lieu  de  la  conjonction  inférieure: 
car  il  est  visible,  que  dans  l'opposition  la  planète  supérieure  verra  la  terre 
'dans  sa  conjonction  inférieure.  Le  mouvement  des  planètes  supérieures,  étant 
en  conjonction,  est  direct  et  a  sa  plus  grande  vitesse:  il  se  rallentit  de  plus 
en  plus,  le  soleil  s'éloignant  de  la  planète  vers  l'orient,  à  cause  de  sa  plus 
grande  vitesse,  ensorte  que  la  planète  s'éloigne  de  plus  en  plus  vers  l'occi- 
dent. Peu  de  tems  après  qu'elle  est  parvenue  à  la  quadrature  occidentale  (po® 
du  soleil),  elle  devient  stationnaire,  et  ensuite  rétrograde.  Ce  mouvement  ré- 
trograde devient  plus  vite,  à  mesure  que  la  planète  approche  de  l'opposition, 
où  il  parvient  à  son  maximum.  Alors  la  planète  se  rapproche  du  soleil,  en. 
étant  éloignée  vers  l'orient  de  moins  de  iSo**:  le  mouvement  rétrograde  va 
en  diminuant ,  et  devient  nul ,  lorsque  la  planète  est  d'environ  deux  signes 
au-delà  de  l'opposition,  ou  ce  qui  revient  au  même,  quatre  signes  à  l'orient 
du  soleil.  Après  avoir  été  staiionnaire  pendant  quelques  jours,  la  planète  se 
rapproche  de  la  conjonction  par  un  mouvement  direct  et  avec  une  vitesse 
croissante,  ejiscrte  que  sa  distance  orientale  au  saleil  diminue,  le  soleil  allant 
à  TorieRt  plus  vite  que  la  planète.  Après  la  conjonction  les  mêmes  phé- 
nomènes reyieiinent,  et  l'on  y  observe  ce-  qui  suit. 
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i)  Le  maximum  de  la  vitesse  directe  dans  la  conjonction  est  à  peu 
près  deux  fois   plus  grand  que  la  vitesse  rétrograde  dans  l'opposition. 

2)  La  période  entière  d'une  conjonction  à  l'autre  est  d'environ  «i/So  jours 
pour  Mars,  de  899  jours  pour  Jupiter,  de  3^8  jours  pour  Saturne,  et  de 
370  jours  pour  Uranus.  Le  mouvement  rétrograde  de  ces  quatre  planètes 
dure  6i  à  81  jours,  117  à  122,  i35  à  139,  et  i5o  à  i53  jours;  il  renferme 
des  arcs  de  10  à  20  degrés,  de  lo',  d'à  peu  près  7*,  et  de  d^  degrés.  Les 
durées  des  mouvemens  rétrogrades  et  directs  de  Mars,  Jupiter,  Saturne,  et 
Uranus,  sont  donc  entre  elles  à  peu  près  comme    i  à   10,   i   à  2|,   i   à  1 1, 

et  I  à  i2.        ^ 
5 
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CHAPITRE      IL 

Les  diffèrens  systèmes  planétaires. 


§.  69.  J-lès  que  les  premiers  astronomes  avaient  fait  robservation 
aisée,  que  tout  le  ciel  étoile  tourne  en  24  heures  autour  de  la  terre  de  gau- 
che à  droite,  ils  ne  tardèrent  pas  à  s'apercevoir,  que  le  soleil,  la  lune,  et 
cinq  autres  astres,  demeuraient  chaque  jour  un  peu  en  arrière  relativement 
aux  étoiles  fixes,  que  par  conséquent  ils  se  mouvaient  plus  lentement  que 
le  reste  du  ciel,  qu'enfin  leur  mouvement  n'était  pas  parallèle  à  celui  des 
autres  astres  ou  à  l'équateur,  étant  tantôt  au  nord  tantôt  au  sud  de  l'équateur: 
d'où  il  suivait  que  leur  route  apparente  était  une  spirale.  On  s'aperçut 
bientôt,  que  ce  mouvement  devenait  beaucoup  plus  sirnple,  s'il  était  décom-^ 
posé  en  deux  autres,  en  attribuant  aux  planètes,  outre  le  mouvement  diurne, 
commun  à  tous  les  astres,  un  mouvement  propre  qui  fût  opposé  au  premier, 
et  qui  n'eût  pas  pour  pôle  celui  de  l'équateur.  On  désigna  ces  deux  mou- 
vemens  par  les  noms  du  premier  et  du  mouvement  propre,  dont  l'un  est  commun  à 
tous  les  astres,  tandis  que  celui-ci  ne  convient  qu'à  un  petit  nombre,  étant  dif- 
férent pour  chacun I  l'un  est  parfaitement  régulier,  au  lieu  que  l'autre  est 
sujet  à  plusieurs  ii-régularilés,  devenant  à  différentes  époques  plus  ou  moins 
vite,  et  même  nul  ou  négatif,  ainsi  qu'on  l'a  vu  dans  le  chapitre  précédent. 
Ce  qui  devait  surtout  frapper  les  observateurs,  c'est  qu'à  chaque  nouvelle 
révolution,  les  points  des  conjonctions  et  oppositions,  du  mouvement  le  plus 
et  le  moins  vite,  de  la  distance  la  plus  et  la  moins  grande,  répondaient  à 
un  autre  point  de  Fécliptique,  qui  avançait  continuellement  suivant  l'ordre 
des  signes.  Il  en  résulta  deux  vérités  importantes,  dont  on  n'aperçut  qu'une: 
1)    que   ces   irrégularités   ne   dépendaient  pas    de    la   longitude    des   planètes, 
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mais    de    leur  situation  apparente  relativement    au    soleil j     2)    que    proba])If- 
ment  leur  mouvement,   vu  du  soleil,  serait  beaucoup  plus  régulier,  et  exempt 
des  plus  frappantes  bizarreries,   comme  les  stations  et  rétrogradations,  attendu 
que  les    oppositions,    les    seuls    lieux  béliocentriqnes  qu'on  pouvait  observer 
immédiatement,    avançaient  continuellement  et  d'une  manière  assés  uniforme. 
Celait  une   preuve  forte  et  évidente,    que  le  soleil  est  le  centre  des  orbites 
planétaires;  cependant  il  s'écoula  beaucoup  de  siècles,  avant  qu'on  s'en  aperçut. 
Des   observations  plus  exactes  des  stations,  des  rétrogradations,  et  des 
oppositions .    firent  voir  de  nouvelles  irrégularités,    quoique  bien  moins   conr 
sidéral)les.     Les    arcs   interceptés    et    les  tems   écoulés  entre  deux  stations  ou 
oppositions,    ainsi   que    les    durées    des  rétrogradations,    surtout  de  celles  de 
Mars,  ne  se  trouvèrent  de  même  grandeur,  que  lorsque   ces   phénomènes  eu-» 
rent  lieu  dans  la  même  région  du   cieL     Leur  différence  était  la  plus  grande 
dans  les   deux  points  opposés  de  l'écliptique,    et  elle   diminuait  avec  la    dis- 
tance   à    ces    deux    points.     Ces   irrégularités    qu'on  pouvait  regarder   comme 
une  correction  des   irrégularités   plus  considérables  qui  viennent  d'être   déve- 
loppées ,    ne    dépendaient  donc  pas   de  la  situation  des  planètes  relativement 
au  soleil,    mais  de  leur  longitude;    ce  qui  était  précisément  le  contraire  de 
Ge  qu'on  avait  observé  à  l'égard  des  premières  irrégularités.    Cette  correction 
parut    donc    être    du  même  genre,    que  l'irrégularité  du  soleil,    connue  sous 
le  nom  d'éguaiion  du  centre;    et  il  était  naturel  de  penser,    qu'elle  s'explique- 
rait de  la  même  manière  par  la  situation'  de  la  planète   relativement  aux  ap- 
sides,   ou   par  son  anomalie  (I.  §.   i3n— 139.).     On  appela   cette  irrégularité 
la  première^   et  la  seconde  celle  qui  dépend  uniquement  de  la  situation  appa- 
rente des  planètes  relativem.ent  au  soleil-. 

§.  70.  En  supposant  la  terre  immobile  en  T  {FIg.  14.)?  le  soleil  mu 
suivant  A,  B,  C,  D,  pendant  qu'une  planète  supérieure  tourne  autour  de  lui 
suivant  a  b  c  d,  la  planète  est  stationnaire  avant  l'opposition  en  b,  elle  est 
rétrograde  par  l'arc  b  c  dans  l'opposition  au  soleil  qui  est  en  A,  et  elle  re- 
devient stationnaire  en  c  (§.  68.).  Puis  elle  devient  directe,  et  s'éloigne 
de  la  terre  de  plus  en  plus,  en  parcourant  l'arc  defgh,  jusqu'à  arriver 
Pli   h   k  sa    conionction    avec   le    soleil  B,    et  à  sa  plus  grande  distance   à  U 
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terre.    En   parcourant  l'arc  hikl,    la  planète  se  rapproche  de  îa  terre,    et 
se    trouve   en  m  en    opposition    au   soleil    C:    puis    elle   devient  stationnaire, 
rétrograde,  etc.  comme  ci-dessus,   en   décrivant  à  chaque  opposition  un  pareil 
noeud    Imn   (§.  Ç>6,   69.).     Ainsi,    en  supposant   la  terre  immobile,  la  route 
des  planètes  est  une  courbe  extrêmement   compliquée,    ne  se  fermant  jamais 
et  étant   composée    d'une  infinité  de  noeuds.     Kepler  a  déterminé   avec  soin 
■çix  des  observations  continuées  pendant  seize  ans,    l'orbite  relative    de  Mars 
autour    de    la    terre    (^)j    et   Ton  n'a   qu'a  jeter  un  coup   d'oeil  sur  la  figure 
qu'il  a  dessinée,    pour  se   convaincre   de  l'improbabilité  que   ce   soit  la  vrais 
route:    une  pareille  irrégularité    et  profusion  de    l'espace    est   contraire   à    la 
marche  ordinaire  de  la  nature.     Mais  cette  irrégularité  sera  encore  plus  gran- 
de, si  l'on  tient  compte  aussi  de  la  latitude  des  planètes.    Leur  plus  grande 
latitude   géocentrique,    ou   inclinaison  à  Técliptique,    étant   tantôt  plus  tantôt 
moins  grande,  il  s'en  suit,    ou    que   leurs  orbites  ne  sont  pas  dans   un  plan, 
mais   des  courbes  à  double  courbure,     ovi    que  l'intersection   de  ce  plan  avec 
celui  de  l'écliptique  ne  passe  pas  par  Foeil ,    c'est-à-dire  que  la    planète  ne 
tourne    pas    autour    de  la  terre,    qui  est  même  hors   du  plan   de   son  orbite, 
et    par    conséquent   regarde    cette    orbite    de    côt€.     Il    est    vrai    qu'on    peut 
imaginer    des   hypothèses,    à   l'aide  desquelles  ce  mouvement    compliqué    des 
planètes  sera    décomposé   en   plusieurs    mouvemens  simples^     mais  le  mouve- 
ment résultant  sera  toujours   le    même,   si  la  terre  est  supposée  immobile, 

§.   71.   Le  problème  principal  de  l'astronomie,    «trouver  pour  un  tems 
»  donné  le   lieu  -apparent   des   corps   célestes  relativement  à  la  terre",   se  ré- 
duit à  déterm.iner  le  point  de  l'orbite  relative  abcdef,    dans   lequel  la  pla- 
nète se  trouvera  à  Tépoque  donnée.     Pour  résoudre  ce  problème,  il  faut  con- 
naître la  nature   de  la   courbe   ahcdef,%\  îa  loi.  suivant  laquelle   la  planète 
la  décrit:    il  faut  au  moins  déduire  des  observations,    les  règles  suivant  les- 
quelles   le    lieu    relatif  de  la  planète  h^  c'est-à-dire  sa  distance  T/i  et  l'angle 
hHh,    peuvent  être  trouvés  par   le  calcul  ou   par  une    construction.     On   n'a 
qu'à    regarder   la    courbe    ah  cdef^h,    pour  être  frappé   de  sa  ressemblance 
avec  Xépicycloïde:  du  moins    on    ne   saurait  imaginer  une  manière  plus  simple 

(ij  I^s  sîçrlla  Martis,  Cap,  I.  pcg.  4. 
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de  construire  cette  courbe,  que  par  la  supposition  que  la  p'anèté  se  meut 
sur  la  périphérie  d'un  cercle  ou  éplcycle ,  dont  le  centre  décrit  en  même 
tems  un  cercle  autour  de  la  terre.  Dans  un  tems,  où  l'on  n'admettait  que 
le  cercle  et  la  ligne^  droite,  pour  la  solution  des  pToblèmes  de  géométrie,  il 
était  très-naturel  d'essayer,  si  cette  hypothèse  pouvait  être  modifiée  de  ma- 
nière à  satisfaire  aux  observations.  En  ce  cas  le  calcul  devenait  d'une  ex- 
trême simplicité,  et  l'on  n'eut  pas  besoin  de  faire  des  hypothèses  ou  des  re- 
cherches sur  la  vraie  orbite  des  planètes:  on  s'en  tint  aux  orbites  apparen- 
tes, en  employant  les  hypothèses  seulement  pour  faciliter  le  calcul.  On  adopta 
conséquemment  la  disposition  des  orbites  ,  qui  était  la  plus  conforme  aux 
mouvemens  apparens  autour  de  la  terre.  Ainsi  naquit  le  Système  de  Plolémée, 
l'auteur  astronomique  le  plus  célèbre  de  l'antiquité.  Ce  grec,  né  en  Egypte, 
le  digne  successeur  d'Hipparque  dans  le  muséum  d'Alexandrie  vers  le  milieu 
du  second  siècle  de  '  notre  ère,  a  développé  ce  système  dans  son  AlmagesU 
{^y.ot,ôi]f/.ii.tixi]  ffûvrxits)^  avec  la  solidité  du  géomètre  et  la  précision  de  l'astronome. 
Suivant  ce  système,  ou  cette  construction  du  problème,  la  terre  est  immobile 
au  centre  commun  des  orbites  de  la  lune,  du  soleil,  et  des  planètes.  Il  était 
naturel,  de  donner  la  première  place  auprès  de  la  terre,  à  la  lune  qui,  dans 
les  éclipses  solaires ,  passe  entre  la  terre  et  le  soleil ,  et  dont  la  révolution 
«st  la  plus  courte  de  toutes,  les  autres  planètes  furent  disposées,  suivant  les 
durées  de  leurs  révolutions,  dans  l'ordre  suivant:  ^5  $,  Q,  J",  Qi,  ^. 
Quelques  philosophes  grecs,  comme  Platon,  placèrent  l'orbite  solaire  immé- 
diatement après  celle  de  la  lune,  en  transportant  Mercure  et  Vénus  au-delà 
du  soleil,  parce  qu'on  n'avait  jamais  vu  ces  planètes  sur  le  disque  solaire. 
Mais  Ptolémée  fait  déjà  la  remarque,  que  cette  raison  est  très-faible,  parce- 
que  les  planètes  peuvent  passer  entre  le  soleil  et  la  terre,  sans  apparaître 
précisément  dans  le  disque  solaire,  ainsi  que  la  nouvelle  lune  éclipse  rarement 
le  soleil.  Or  les  planètes  n'ayant  point  de  parallaxe  sensible  qui  pourrait 
servir  à  déterminer  leurs  distance,  Ptolémée  est  d'avis,  qu'il  est  naturel  d'a- 
dopter l'opinion  des  anciens  philosophes  qui  assignèrent  au  soleil  sa  place 
entre  les  planètes  qui  ne  le  quittent  jamais,  et  celles  qui  s'en  écartent  d'un 
cercle   entier  (^).     En    général   il  est  aisé  de  voir   que,    dans  le  système  de 

(i)  Almag.  LU.  IJL.  C^p,  I, 
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Ptolémée,    il  est  tout-à-fait  indifférent,   si  l'on  place  ces  deux  planètes  deçà 
ou  delà  le  soleil ,    parcequ'elles  sont  effectivement  tantôt  d'un  côté   tantôt  de 
l'autre.     C'est  sans    doute   une    des  plus  fortes,  objections   contre  ce  système, 
qui  aurait  nécessairement  convaincu  les   anciens  astronomes,  que  le  soleil  était 
au  moins   le    centre    des   deux   orbites   inférieures,  si  l'on,  avait  alors   eu  les 
moyens  de  connaître   les  distances  des  planètes,   que   nous  avons  aujourd'hui. 
Si    l'on    suppose    (F?^.    i5.)    qu'une   planète    décrit    le    cercle    I* p  Q  q 
dans  l'intervalle  entre  deux  conjonctions  avec  le  soleil,   tandis  que  le  centre 
C  de   cet    épicycle  parcourt   le  cercle   entier    ACBA  autour    de  la  terre  T, 
dans  le  tems   que  la  planète  emploie  à  faire  une  révolution  dans  l'écliptique; 
tous  les  phénomènes  précédens  seront  expliqués  en  général.  En  P  la  planète 
est  en  conjonction  avec  le  soleil,  et  dans  sa  plus  grande  distance  à  la  terre; 
de  P  en  jt»  elle   est   directe.     En  p  sa  route  coïncide  avec   la   tangente  p  T, 
et  la  planète  serait  stationnaire,  si  l'épicycle  était  immobile;  mais  comme  il 
avance   suivant  l'ordre  des  signes,    la    planète    sera   encore  directe,    jusqu'au 
point  011   son  mouvement  rétrograde  dans   l'épicycle,  pTir^   est  égal  au  mou- 
vement  direct    de  l'épicycle,    CTc.   Dans  l'opposition  ou-   la  conjonction  in- 
férieure  Q,   la  planète  est  le  plus -près  de  la  terre,  et  son  mouvement  rétro- 
grade   est   le    plus    vite,    parceque    les   deux  mouvemens   QTk  et  CTc  sont 
diamétralement  opposés:   en  kç  elle  redevient  stationnaire,  et  ensuite  directe, 
conformément  aux  observations  '^§.67.68.).  Ce  système  sera  développé  ci-après. 
§.  72.   La  liaison  intime  qui  existe  entre   les  deux  planètes  inférieures 
et  le   soleil,   dont  elles  ne  se  séparent  jamais,  est  une  preuve  frappante,  qu'elles 
sont    des    satellites   du  soleil  et   non   pas  de   la  terre  :    la  dernière  hypothèse 
serait  aussi  absurde,   que  de  supposer  que  la  terre,  au  lieu  de  Jupiter,   fût 
le  centre  des  orbites  des  quatre  satellites  de  cette  planète.  Plusieurs  anciens  philo- 
sophes étaient  convaincus  de  cette   vérité   qui  est  connue  sous  le  nom  du  sjslè- 
me  des  Egyptiens,  parceque  les  Grecs  l'avaient  appris  en  Egypte.   Suivant  ce  systè- 
me, la  lune,  le  soleil,  Mars,  Jupiter,  et  Saturne,  tournent  autour   de  la  terre, 
au   lieu  que  Mercure   et  Vénus  se  meuvent  immédiatement  autour  du  soleil, 
et  médiatement  avec  lui  autour  de  la  terre,  ainsi  que  suivant  le  système  de 
Tychon.     Elles  décrivent  l'épicycle  "PpQq  autour  du  soleil  C,  pendant  que 
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le  soleil  parcourt  le  cercle  ACB  autour  de  la  tei're,  en  entraînant  Tépicycle. 
Ce  sj^stème  se  distingue  de  celui  de  Ptolémée,  par  ce  que  le  centre  C  de 
répicjcle  des  planè.tes  inférieures  est  le  soleil  même  qui ,  suivant  Ptolémée, 
est  également  toujours  dans  la  ligne  TC,  vu  que  l'a  planète,  étant  en  con- 
jonction avec  le  soleil,  se  trouve  en  P  ou  en  X^.  Toute  la  différence  se  ré- 
duit donc  à  la  grandeur  de  la  ligne  TC,  par  rapport  au  diamètre  de  Torbite 
«olaire:  et  Ton  verra  ci-après  que,  même  suivant  Ptolémée,  le  point  G  est 
effectivement  le  lieu  du  soleil;  ce  dont  il  ne  se  douta  pas,  parceque  le  rap- 
port  entre  les  distances  planétaires  était  alors  inconnu. 

§.  ^3.  Tycho  de  Brahé,  l'un  des  plus  grands  astronomes,  mais  peut- 
être  plus  astronome  que  philosophe,  fut  frappé  de  la  beauté  du  système  de 
Copernic,  qui  était  déjà  adopté  par  un  grand  nombre  d'astronomes.  Mais, 
soit  qu'il  n'eût  pas  ass^s  de  force  pour  se  délivrer  des  préjugés  que  l'éduca- 
tion lui  avait  donnés,  soit  qu'il  fût  entraîné  par  le  désir  de  rendre  son  nom 
immortel  par  un  nouveau  système  du  monde,  lequel  pouvait  compter  sur  l'ap- 
probation des  théologiens  qui,  à  cette  époque,  avaient  encore  une  voix  déci- 
sive dans  les  sciences;  Tycho  ne  put  se  résoudre  à  adopter  le  mouvement 
de  la  terre.  Les  objections  qu'il  fit  contre  ce  mouvement,  ne  convainquirent 
que  peu  de  personnes  même  dans  son  tems;  aujourd'hui  il  serait  inutile  de 
les  réfuter,  ce  qui  a  été  fait  en  partie  dans  le  premier  Livre  de  ce  Tome. 
La  distance  immense  des  étoiles  fixes,  qu'il  faut  supposer  pour  expliquer  la 
petitesse  de  leur  parallaxe  annuelle;  l'improbabilité,  qu'une  masse  aussi  lourde 
<jue  la  terre  ait  un  mouvement  aussi  rapide;  quelques  passages  de  la  sainte 
écriture,  qui  semblent  supposer  le  mouvement  du  soleil,  et  non  de  la  terre: 
Toilà  les  principales  raisons  qui  portèrent  Tycho,  à  supposer  que  la  terre 
é'tait  immobile  au  centre  des  orbites  lunaire  et  solaire,  et  que  le  soleil  était 
le  centre  de  toutes  les  orbites  planétaires ,  avec  cette  différence,  que  les  or- 
bites des  planètes  inférieures  seraient  plus  petites,  et  celles  des  planètes  su- 
périeures plus  grandes,  que  l'orbite  solaire,  pour  que  les  dernières  fussent 
on  opposition,  quand  les  premières  étaient  en  conjonction.  Comme  nous 
avons  prouvé  (L  §.  loi.  102.),  que  le  mouvement  apparent  du  soleil  est  le 
môme,  soit  'ju'il  tourne  autour  de  la  terre,  soit  que  celle-ci  tourne  autour  du 
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soleil,  il  est  clair  que,  sans  rien  changer  aux  phénomènes,  on  peut  subsiituer 
à  rorbile  solaire  chi  système  de  Tycho,  un  monvement  de  la  teri-e  autour 
dir  soleil;  et  alors  ce  système  ne  diffère  en  rien  de  celui  de  Copernic.  Tous 
les  niouveraens  et  toutes  les  irrégularités  des  planètes  seront  donc  expliqués, 
dans  les  deux  systèmes,  de  la  même  manière  qui  sjera  développée,  quand  il 
sera  parlé  du  système  de  Copernic:  la  seule  circonstance  -qui  distingue  le 
système  de  Tj^clio,  savoir  Vimmobilité  de  la  terre,  est  une  erreur,  réi'aîce 
par  les  preuves  du  mouvement  de  la  terre,  développées  dans  le  premier  Livre. 
§.  74-  Ce  qui  précède,  renferme  les  preuves  du  système  de  Copernic. 
Suivant  Ptolémée,  les  planètes  ne  tournent  pas  effectivement  autour  de  la  ter- 
re, mais  elles  décrivent  un  épicycle  qui  ne  comprend  point  la  terre,  ensorie 
qu'elles  n'ont  que  médiatement  un  mouvement  autour  de  la  terre,  à  la  suite 
du  centre  de  leur  épicycle.  Ce  que  c'est  proprement  que  ce  centre,  un  point 
géométrique,  ou  le  siège  d'une  force  mouvante,  un  corps:  c'était  entiëre- 
nienl  indéterminé  ou  un  secret,  dans  le  système  de  Ptolémée.  Goa-ime ,  sui- 
vant les  principes  de  la  physique  et  de  la  dynamique,  il  est  impossible  qu'un. 
mobile  décrive  un  cercle  autour  d'un  point,  dans  lequel  il  ne  réside  point  de 
force,  point  de  corps j  il  n'admettait  aucun  doute,  que  ce  corps  devait  être 
le  soleil.  La  seconde  inégalité  des  planètes,  ou  leur  mouvement  dans  l'épicy- 
cle ,  ne  dépend  point  de  leurs  orbites  autour  de  la  terre,  mais  de  leurs 
situation^  relativement  au  soleil  (§.  69.)  :  c'est  pourquoi  Ptolémée  était  forcé 
de  supposer,  que  le  soleil  se  trouvait  toujours  sur  la  même  ligne  droite  avec 
la  terre  et  le  centre  de  fépicycle,  ou  de  chaque  orbite  planétaire  {%.  71.). 
Cela  suffisait  pour  prouver  d'une  manière  très-plausible,  qu'effectivement  le 
soleil  était  le  commun  centre  de  tous  les  épicycles;  mais  pour  le  prouver 
ti'une  manière  sure,  il  fallait  que  les  observations  eussent  donné  le  rapport 
du  rayon  TC  {Fîg.  i5.)  au  demi-diamètre  de  l'orbite  solaire,  en  faisant  voir 
que  l'un  est  égal  à  l'autre,  ainsi  qu'on  le  verra  ci-après.  On  était  presque 
forcé  par  ces  réflexions,  de  penser  que  le  soleil  était, le  commun  centre 
des  orbites  planétaires:  d'où  il  résulta  le  système  ées.  EgyptienSj  lequel,  étant 
étendu  aux  planètes  supérieures,  donna  celui  de  Tycho,  Il  ne  manqua  plus 
âju'im   pas  pour  approcher   de    la  vérité,  c'esi  la  connaissance  du  mouvement 


io4  ASTRONOMIE    R  A  TIONNELLE 

de  la  tenre,    dont  les  preuves  physiques  furent  trouvées  beaucoup   plus   tard, 
mais  qui  a  une  probabilité  interne  si  grande,  qu'il  s'en  trouve  des  traces  dans 
les   tems    les   plus  anciens.     Le  détail  avec  lequel   Plolémée  tâche  de  réfuter 
le  mouvement  diurne  de  la  terre  (^),   suffit  pour  prouver,  que  cette  opinion 
était    non-seulement  connue,   mais  très-répandue  parmi  les  anciens.     La  vraie 
orbite  des  planètes  est  dans   chaque  système,  qui  n'attribue  pas  à  la  terre  un 
mouvement  annuel,  une  épicycloïde  très-corajpliquée ,   qui   ne  présente  aucune 
régularité,    aucune  économie  de  l'espace ,    aucune  loi  physique  (§.  70.)^  mais 
dès  qu'on  suppose  un  mouvement  annuel  de  la  terre  autour  du  soleil,  l'ordre 
le   plus  parfait  se  développe,  les  phénomènes  en  découlent  de  la  manière  la 
plus   simple,    et  ce  mouvement  devient   la  souice  des  plus  belles  loix  de  la 
nature,    découvertes    par  Kepler  et  Newton.     Cela  ne  pouvait  échapper  à  la 
sagacité  des  anciens  philosophes,  et  l'on  sait  que  nommément  Nicétas '^^),  Phi- 
lolaus,  et  Aristarque   de  Samos,  avaient  .adopté   ce  système  au  moins  en  par- 
tie,    il  est  même  probable,    qu'il  a  été  le  système  général  de  l'antiquité,    et 
peut-être    le    reste    d'une  astronomie  plus  ancienne,    dont  les   preuves  étaient 
perdues,  tandis   que  les  théorèmes  s'étaient  conservés  jusqu'à  l'école  d'Alexan- 
drie, où  Hipparque  entreprit  une   réforme  entière  de  l'astronomie.    Ce  grand 
astronome  soumit  tous  les  théorèmes    à  un  examen  rigoureux,    et  rejeta  tout 
ce  qui  n'était  pas  prouvé  par  observation,  et  par  conséquent  aussi  le  mouve- 
ment de  la  terre,    dont  les  preuves  étaient  perdues^  ou  pas  encore  trouvées. 
Copernic,  au  commencement  du  seizième  siècle,   trouva  donc  presque  en  en- 
tier, dans  les  écrits  des   anciens,  le  système  auquel  il  a  donné  le  nom^  mais 
il  eut  le  grand  mérite,  de  réduire  en  système  ces  idées  isolées,  de  les  rétirer 
des   dépôts  où  elles  avaient  été  cachées  si  longtems,  et  d'y  répandre  un  nou- 
veau jourj   il  eut  la  perspicacité,    de   voir  d'un   coup    l'ordre  beau  et  simple5 

(1)  ^hna'g.   Lib.   I.   Cap.   7. 

(2)  TSlicétas  Je  Sjracuse ,  qui  vécut  environ  400  ans  avant  J.  C.  est  celui  des  Pythagoréens,  quia 
enseigné  de  la  manière  la  plus  claire  et  précise,  le  système  de  Copernic,  du  moins  à  l'égard 
du  mouvement  diurne.  Cicéron  s'exprime  à  cet  effet,  en  des  termes  qui  n'admettent  aucun  dou- 
te {Academ,  Quaesi.  //<'.  2g.  éd.  Emestï):  „Nicetas  Syracusius,  ut  ait  Theophrastus,  coelum, 
„  solem,  lunam,  stellas,  supera-  denique  omuia,  stare  censet:  neque  praeter  ierram ,  rem  uUam 
,y  in  munJo  moferl:  quae  cum  c'ircuin  axem  se  summa  celeritate  concertât^  et  torqueat,  eadenj 
,,  «fEci  omnia,  quasi  slanle  terra  coelum  movcretur.  '^ 
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et  les  suites  importantes,  qui  résultent  de  cette  hypothèse;-  il  eut  le  courage, 
de  soutenir  la  vérité  dont  il  était  pénétré,  contre  le  pouvoir  des  préjugés. 
Les  principales  raisons  qui  attestent  la  vérité  de  son  système,  sont  les  preu- 
ves du  mouvement  de  la  terre,  qui  ont  été  développées  plus  haut;  m.ais  tou- 
te la  théorie  suivante  des  planètes,  et  son  accord  avec  les  observations,  en 
donnent  la  preuve  la  plus  complète.  Il  ne  reste  donc  qu'à  montrer,  comment 
il  explique  les  mouvemens  apparens  des  planètes.  Suivant  ce  système,  le  so- 
leil est  le  commun  centre  des  orbites  de  toutes  les  planètes^  qui  tournent 
autour  de  lyi  dans  l'ordre  suivant:  Mercure  (^),  -Vénus  ($),  la  Terre  ($), 
Mars  (c?),  Jupiter  {^),  Saturne  ("^).  lî  est  représenté  dans  la  Fig.  16.  où 
l'on  trouve  ajoutées  les  orbites  d'Uranus  eî  des  satellites.  L'espace  étroit  n'a 
pas  permis  d'observer  le  rapport  qui  existe  entre*  les  orbites. 
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CHAPITRE      1 1  ï. 

Le  Système'  de  Copernic, 

g.  ^5.  *^oii;  (Frg.  17-)  S  le  sofeil,  autour  duquel  tournentj  une  plane tiï 
Inférieure  que  je  nommerai  Vénus^  suivant  VNOM,  et  la  terre  suivant  la 
même  direction  TE ,  en  décrivant  des  cercles  concentriques  d'une  manièm 
ïiniforme,  ce  qui  peut  être  admis  ici,,  où  il  ne  s'agit  que  de  l'explication 
générale^  La  terre  étant 'en  Tj  et  Vénus  en  O  dans  la  conionction  supérieurey 
allant  de  O  en  o  à  l'orient:  cette  dernière  décrirait  par  un  mouvement  d>- 
rect,  Vangle  O T  o  autour  de  la  ferre,  si  celle-ci  était  immobile.  Mais  la  terr© 
aj^ant  en  même  tems  parcouru  un  arc  T^  à  l'orient,  Vénus  sera  vue  de 
la  terre  suivant  la  ligne  io,  laquelle  fait  avec  la  ligne  des  syzygies  TO  vers; 
l'orient,^  l'angle  Ocogiz:OTo-|-To^,  OTo  étant  le  vrai  mouvement  de  Vénus, 
vu  de  la  terre,  et  Toi  le  vrai  mouvement  de  la  terre,  vu  de  Vénus:  d'où  il 
suit  que,  dans  la  conjonction  supérieure^  la  vitesse  directe  géocentrique  d© 
Vénus  est  égale  à  la  somme  des  vitesses  angulaires  que  chacune  de  ces  plâ- 
ïîëtes  aurait  autour  de  l'autre,  supposée  immobile.  Ayant  mené  la' droite  St,  Isa. 
vitesse  précédente  est  aussi  T  co  ^  iz:  T  S  if  -j-  S  ^  oj  elle  est  donc  égale  à  la  sommer 
du  vrai  mouvement  de  la  terre  ou  du  soleil,  et  de  l'élongation  de  Vénus  du; 
soleil  ou  de  la  conjonction.  Environ  220  jours  après  la  conjonction  supérieu- 
re, Vénus  parvient  à  sa  plus  grande  digression  orientale  dû  soleil:  comme 
eet  intervalle  renferme  une  demi-année  plus  3^  jours,  la  terre  aura  parcourir 
plus  d'un  demi'Cercje,  et  sera  arrivée  au  point  R,  BR  étant  à  peu  près  3j 
degrés.  Ayant  donc  mené  de  R,  à  l'orient  ou  à  gauche  du  soleil^  une  tangen- 
te RA  de  l'orbite  de  Vénus  y  celle  planète  sera  en  A,  et  sa  plus  grande  di- 
gre&sion,  AB-S  est,  suivant  Içs  observations,  à  peu  près  46*22''  (§.  63.).  Or  A  étant 
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un  angle  droli:,  on  aura  ASi=iR'S.sin45'*22'3  d'où  il  suit  que  le  clemiKliamètre 
de  Toibite  de  Vénus  est  0,72877  de  celui  de  roibe  terrestre,  ce"  qui  ne  dif- 
fère que  très-peu  de  la  valeur  exacte  ir:  0,72333.  L'angle  AS.R  est  43°38',  et 
le  mouvement  moyen  de  la  terre  en  220  jours,  i8o®-|-BSR  est  iSo°-\-'à6°5ol% 
d'où  l'on  tire  BSR  =  36°5oi'  et  ASO=i6<'48'.  Vénus  a  donc  décrit  en  220 
jours,  un  arc  de  36g° — 6"  4^'=^  ^53°  12'  autour  du  soleil,  attendu  que'O  est 
la  conjoiîction  supérieure  dont  elle  était  partie:  conformément  à  ce  rapport  elle 
-emploiera  4  jours  5  heur.  3q  min.  pour  parcourir  les  6*4^'  qui  manquaient 
:encore  pour  faire  une  révolution  entière  de  Vénus  autour  du  soleil,  laquelle 
sera  donc  de  224  jours  5  h.  3q  m.  ce  qui  ne  diffère  que  de  1.1  heures  de 
îa  véritable  révolution.  On  voit  par- là,  que  le  système  de  Copernic  fournit 
des  moyens  très  -  simples ,  d'appi:ocher  de  la  connaissance  des  vraies  orbites 
planétaires. 

§.76.  Il  est  visible,  que  Vénus  a  été  directe  pendant  tout  ce  ieraâ. 
En  effet,  la  4igne  TO  qui  joint  les  deux  planètes,  rencontra  d'abord  Vénus 
dans  îa  partie  supérieure  de  son  orbite^  et  il  est  impossible  qu'elle  la  rencon- 
tre dans  la  partie  inférieure,  avant  que  d'avoir  touché  l'orbite.  Il  est  donc 
évident  que,  depuis  la  conjonction  supérieure  O  jusqu'à  la  plus  grande  digression 
■©rientale  A^  cette  ligne  rencontre  toujours  Vénus  dans  un  point  N  de  la  par- 
tie supérieure  de  son  orbite,-  c'est  à  dire  Vénus  est  plus  éloignée  de  la  terre 
que  le  soleil:  en  ce  cas,  Vénus  va  de  N  à  gauche,  et  la  terre  de  B  en  R  à 
^  droite p'^  par  conséquent,  Vénus  aura  un  mouvement  direct  a  double  raison. 
Cela  sera  même  le  cas  encore  en  A  :  car  pendant  que  Vénus  avance  sur  la 
tangente  de  A  en  a,  la  terre  parcourt  l'arc  Rr,  et  la  ligne  ra  décline  deRA 
vers  l'orient.  Mais  bientôt  après  il  viendra  un  instant,  où  les  droites  menées  de  la 
îérre  à  la  planète,  dans  deux  inslans  consécutifs,  sei'ont  parallèles,  où  par 
conséquent  la  planète,  ne  changeant  pas  de  direction,  paraîtra  stationnaire. 
R  est  aisé  àe  trouver  la  digression  d'une  planète  inférieure  du  soleil  à  l'é- 
poque où  elle  £st  siationnaire ,  en  supposant  que  les  deux  orbites  sont  des 
cercles  concentriques,  parcourus  uniformément.  Soit  {_Fig.  18.)  S  le  soleil, 
a'utour  duquel  les  deux  planètes  décrivent  les  arcs  Yv,  Ti,  dans  un  tems 
kès-pet-itj  TV  et  iv  seront   parallèles  lor-â  de  :ia  station.     En  nommant  T,  t^^ 
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les  périodes  des  révolutions  des.  planètes  supérieure  et  inférieure,  les  demi- 
diamètres  de  leurs  orbites  STzuR,  SV=r^  la  digression  STVzzicp,  et 
Fangle  SVT.izivpj   on  aura,   à  cause  de  l'uniformité  des  mouvemens, 

T  i  i  ::  VSv  :TSt ,     et    à    cause    du    parallélisme    des    lignes  TV,   tvy 
(p=iSuvzizSÉv~\-TStzz:(p  -j- 3$ -|-TS//donc  dcpzm—TSL 
On  trouvera  de   la  même  manière 

ypz=zSrl:=:Svi—'YSv  —  i>^^d^—YSv,  donc  ^^lf—YSv;: 
d'oiî  l'on   conclut  d^p  :  d(p  •.:  T  :  L 

/  Le  triangje  STV  fournit  l'équation    sin  4/ zz  ~  sin  (p, 

R 

et  en  différentiant^  3\p  cos  \p  zz  —  3c{)  cos  (p,. 

d'oii   il  suit  av[/  :  a$  ::  R  cos  (p  :  r  cos  \}/, 

ce   qui  étant  compare  a  la  valeur  précédente,    -^  zz  — ,  donne 

r^  cos*  \{/  zz  —  R^  cos^  (p..         En  y  ajoutant  r^  siu^  ^  zz  R^sin^  <p,.  on  aurs^ 
r-  T^  zz  R-  ^i-  cos-  cp  -f  T-  sin=  cp),    donc  sin  (p  =  t^l^^^^ ^, 

ou  en  faisant  -.  =z  e,    -=z=:t,     Sin  cp  zz  y,_^'i -y- 

Relativement  à  Vénus  et  la  terre,  nous  avons  trouvé  (§.75.)  fzz  0,7235  tzz: 
?^^--=io,6i52:  d'où  l'on  tire  sin (t^zzV ''^^^°  "''"-  =  0,48208;  et(pzZ2B%'.. 
C'est  l'élongation  géocentrique  de  la  planète  stalionnaire  du  soleil^  l'angle  à  la 
planète  yp  étant  donné  par  l'équation  sinvpzz- — —,  ce  qui  donae  ^p^^i^S^ii', 
L'angle  au  §oleil  VST,  ou  la  distance  héiiocentrique  d'une  planète- à  l'au- 
ire,,  est  180=  —  (cp-]- \p)  zz  i3^ 

§.  77.  Après  que  la  planète  a  été  siationnaire,  l'angle  Cp  diminue,  parce- 
'  que  d(p  est  négatif,  la  planète  devient  rétrograde,  en  approchant  de  la  conjonciion 
inférieure  V  (Fig.  17.).  Alors  Vénus  va  suivant  Yv^  la  terre  suivant  Tt;  or  le 
premier  mx)uvement,  étant  plus  vite,  l'emportera^  la  planète  paraîtra  avancer  à 
droite,  elle  sera  donc  rétrograde.  En  effet,  menant  tu  parallèle  à  TV,  'Vénus  re- 
cule de  l'angle  utvznYtv  —  Ytu-:^Ytv — TYt,  ce  qui  est  la  différence  entre 
les  deux  mouvemens  apparens  qui  auraient  lieu,,  si  Foeil  était  immobile:  or 
il  est  aisé  de  voir,  que  cette  différence  sera  un  maximum^  lorsque  TV  on 
iv    est  perpendiculaire  à   l'orbite   de    Vénus.     Le   mouvement  rétrograde  esl 
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donc  un  maximum  daiis  la  conjonction  inférieure,  et  il  est  nul  aprës  la  con- 
jonction, lorsque  (p  est  encore  une  fois  28°49''.  Alors  il  redevient  direct,  et  sa  vi- 
iesse  va  en   croissant,    à  mesure  que  Vénus  approcho   de  la   conjonction  su- 
périeure^  parceque  l'angle  OTo  aussi  bien  que  Tôt,  et   par  conséquent  aussi 
leur  somme    (§.   76. )  augmente,    à  mesure  que  la  dr_oite    TO   approche  de  la 
direction    perpendiculaire    aux    deux    orbites,    qui    a    lieu    dans  les  syzygies. 
Au    reste    on   verra,    que  les    deux   orbites  peuvent  être  tellement  disposées, 
que    le   mouvement   rétrograde   n'a  pas  lieu  du  tout.     En  effet,    si   l'angle  (b 
qu'on  a  calculé    pour  l'époque  de  la  station   (§.  76.)   est  nul,  la  station  coïn- 
cide   avec   la    conjonction    inférieure,     et    la  rétrogradation    se    convertit    en 
station    momentanée,    parceque  nous   venons   de  voir,    qu^elle  ne  peut  avoir 
lieu,  que   si  l'angle  à   la  terre  cj)  diminue,  et  qu'il  ne  peut  devenir  plus  petit 
que  zéro.     C'est   le   cas   (§.   76.),  lorsque  r  TzzzRif^    ou   r  :  R  :  :  «f  :  T ,    c'est-à- 
dire  si  les  distances  des  planètes  au  soleil  sont  en  raison  de  leurs  révolutions. 
Si    R^    était   plus  grand  que  rT ,     cp    deviendrait  imaginaire,     et   les    stations 
n'auraient  pas  lieu  non   plus,     Ainsiy   les  observations  nous  ayant  appris   que 
foutes    les   planètes    sont    parfois    rétrogrades ,    il    est    probable    qu'il    existe 
une  loi  générale   dans  notre  système  planétaire,    suivant  laquelle    —   est  plus 

grand  que  — .     Relativement    à  Vénus  et  la  terre  nous  avons   trouvé  (§.  76.) 

T             I                 ^    j..       ^  R              I  ,.„,,,  T        R  ,  , 

— iz:  — --T-  =^  1 ,0200:  et  —  zz ;;  zi:  i ,ooor  donc  — ">  — :   nous  verrons  ci-apres, 

î         y,6i52  r         o^yaa  '         ^  t         v  ^        ' 

T  /  R  \  1 

qu'entre    ces    deux  rapports   il  existe  cette  loi  générale,  -^  mf  —  ]  =,  c'est-à- 

T  .  ,       .  R 

«lire  —  est  la  raison  sesquialtère  de  — .  — 

Les  phénomènes  des  planètes  supérieures  s'expliquent  absolument  de  la 
même  manière,  en  transportant  la  terre  dans  l'orbite  VNM,  et  la  planète  supé- 
rieure, par  ex.  Mars,,  dans  l'orbite  TEB:  ce  qui  transforme  la  conjonction  supéri- 
eure O  de  la  terre  dans  la  conjonction  T  de  Mars  avec  le  soleil,  et  la  conjonction 
inférieure  V  de  la  terre  en  l'opposition  T  de  Mars.  La  terre,  vue  de  Mars,  sera 
donc  directe  dans  la  conjonction  (§.  76.),  et  rétrograde  dans  l'oppositionj  or  il 
est  aisé  de  voir,  que  Mars,  vu  de  la  terre,  sera  direct,  stationnaire,  ou  rétro- 
grade,  lorsque  la  terre,  vue  de- Mars,  est  l'un  ou  l'autre.  La  dislance  géocentri- 
^ue  de  la  planète  supérieure  au  soleil  lôrs  de  la  station,  ou  l'angle  SVTzz;\^ 
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(^Fig.-iS.)  est  donné   par  l'équation  sin  \J/ -z  -  sin  cp  (§.  ^6.),    d'où  l'on   con- 


dura  de  la  même  manière  sin  vl/rzy^^ -l-^ ^  ,   r  et  Tétant  la  distança 

R  T 

au  soleil  et  la  révolution  de  la  terre,   et  ^'nz  — .    r' zn  — • 

'  r  t 

§.  78.  Un  autre  phénomène  qui  est  très-apparent  dans  Vénus,  s'explique 
avec  la  même  facilité   par  le  système   de   Copernic,    et   fut  déjà  regardé    par 
Galilée  comme  une  des  preuves  les  plus  satisfaisantes  de  ce   système.     Lors- 
que Vénus  est  dans  la  conjonction  supérieure  0   {l'r'g'   17.%  elle  tourne  vers 
la  terre  T   le  côté  qui  "est  éclairé  par  le  soleil  S,   et  paraît   comme  la  pleins 
lune;   dans  la  conjonction  inférieure  V  elle  tourne  vers  la  terre  le  côté  qui  n'est 
pas    éclairé,    et  parait  opaque ,    ainsi  qu'on  le  voit  dans   ses    passages  sur  le 
soleiL     Depuis  la  conjonction  supérieure  jusqu'à  l'inférieure,    sa  lumière  dé- 
aroît    peu    à    peu,    parcequ'elle   nous  présente  une  plu^  petite  partie  de  sor 
côté  éclairé:     aussi  les  lunettes   ont  fait  voir,    que   Vénus    prend  successive- 
ment toutes  les  phases  depuis   la  nouvelle   lune  jusqu'à  la  pleine  lune.     Mer- 
eure    et  Mars    présentent    également    ces    phases,    mais   elles   sont  beaucoup 
moins  sensibles,    et  Mars  ne  paraît  jamais  en  croissant,    mais    toujours  rond 
ou  bossu    comme   la  lune   trois  jours  avant   ou  après  ^on  plein.     Le  système 
de  .Ptojémée  se  distingue  de  ceux   de  Tjcho  et  de  Copernic ,    par  la  suppo- 
sition,   que    le  soleil  est,    ainsi   que  suivant  ces  derniers   systèmes,    dans   la 
ligne  TP   {Fig.    i5.),    mais  deçà  Q  ou    delà   P,   au  lieu  d'être  au  dedans  de 
Vépicycle    ^pQ-     H    faudrait    donc  suivant  Ptolémée,    qu'à  égales   digressions 
du  soleil  dans  la  partie  supérieure  et  intérieure  de  l'orbite^    comme   en  r  et 
TTj   les  phases  de  Vénus   fussent  les  mêmes,  et  33.  luniière  ne  pourrait  décroî- 
tre continuellement  de  P  en  O,  ce  qui  est  effectivement  le  cas.    Si  'le  soleii 
était    en    deçà    de   Q    ou    au  delà  de  P,    Vénus   paraîtrait  pleine  ou  opaque^ 
aussi   bien    en   P    qu'en    Q.     On    ne    peut    donc  satisfaire    aux    observations^ 
qu'en  supposant  que   le  soleil  est  en  dedans  de  répicycle.,  ou   ce  qui  revient 
au  même,  que  la  planète  tourne  autour  du  soleil.     C'est  donc  une  confirma- 
tion complète  du  système  de  CoperjÙ€^  ou  de  Tycho,  et  les  preuves  précéden» 
tes    du    moiivemeRt  de  la  tejre  font  voirj    que  le  dernier    système  n'est  pas 
admissjjîle.  * 
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§.  79.  Le  développement  des  diiférentes  phases  suppose  quelques  tliéo- 
fèmes  de  la  perspective,  qu'il  sera  bon  de  rassemblei'  ici,  parcequ'ils  sont- 
d'un  fréquent  u^age  dans  Fastronomiev 

Si  la  distance  d'un  objet  est  telle,  que  l'oeH  ne  peut  pas  distinguer 
les  distances  des  différentes  parties  de  cet  objet,  on  attrilnisra  à  toutes  les 
parties  le  même  éloigaemen-t,  dlest-à-dir©  on  supposera-  que  l'objet  entier  est 
sitaé  dans'  un  plan  perpendiculaire  au  rayon  visuel >  ou  ce  qui  revient  au 
même,  on  confondra  l'objet  avec  la  figure  qui  naît  des  points  d'intersection 
des  droiteffj  menées  de  l'oeil  à  eliaque  point  de  l'objet,  avec  un  plan  perpen- 
<Jiculaire  a  la  droite,  menée  de  l'oeil  au  centre  de  la  figure»  Cela  posé,  si 
DAE  {fig^  19.)  est  un  cercle  dôcrit  du  centre  6  et  du  rayon  CAzua^  et 
que  l'oeil  se  ti'ouve  en  G 3  ayant  mené  OCzz:c^  OF  perpendiculaire  au  plan 
du  cercle^  F  G  qui  rencontre  la  circonférence  en  A,  ei  le  diamètre  DE  per- 
pendiculaire à  FA:  OCFiz:  AGB  iz:  (p  sera  l'inclinaison  du  l'ayon  visuel  OG 
relativement  au  plan  du  cercle,  et  DE  est  perpendiculaire  au  plan  OGF, 
d'où  il  suit  que  OC D,  OGE,  ACD,  AGE,  sont  des  angles  droits.  Imagi- 
nons qu'un-  plan  passant  par  DE  et  perpendiculaire  à  OC,  soit  coupé  par 
les  droites  G  A,  OY,  etc.  en  a^  j>  etc.  alors  le  cercle  paraîtra  à  un  oeil  fort 
éloigné  comme  la  courbe  DjaE,  et  ayant  mené  ¥X  peppendiGulairement  à 
DE,  OGa^  OX/,  seront  des  angles  droits.  Les  coordonnées  perpendiculai- 
res seront  donc,  pour  le  cercle  CX.-'zn.Xj,  XY— :Y,  pour  la  projection 
GXriirx;,  Xymj^  et  le  cercle  fournit  l'équation  Y^:zza^ — x^.  A  cause  de 
là  grande  distance  if  faut  supposer  les-  lignes  OC,  0 X,  parallèles  entre  ellesj 
or  G  A,  XY,  étant  aussi  paraileles  y  on  a  OXY  =z  OCA=i:  180*— cp,  d'où 
l'on   conclura  à   l'aide   du    triangle  XYy.  Y-zr-^-^,-    c&  qui  étant  substitué 

"  "^  sin  0'  ^ 

dans  l'équafion  Y^m  «"iz:a?'_,   donne  pour  la  projection  cette  équation: 

y^  ±z  {aP'  —  x^)  sin^  Cp, 
^ul  est  celle  de  Veïïlpse,  dont  le  grand  axe  est2«=:DE,  le  petit  axe  rraasin^ 
zziaCa.'  H  en  résulte,  qu'un  cercle  très-éloigné,  ayant  une  situation  oblique 
relativement  à  l'oeil ,  paraît  comme  une  ellipse ,  dont  le  grand  axe  est  au 
petit  axe  comme  i'unité  au  sinus  de  l'angle  (p,  sous  lequel  la  droite ,  menée 
de  l'oeil  au  centre  du  cercle,  est  inclinée  à  son  plan^  le  petit  axe  <]a  étant 
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situé   dans    le  plan  OCF  qui  passe  par  le   rayon  visuel  OC  perpendiculaire- 
ment au  pian  du  cercle. 

§.  80.  Soit  {Fig.  20.)  V  le  centre  d'une  planète  ACBD,  S  le  soleil, 
T  la  terre,  AB,  CD,  deux  cercles  passans  par  V  perpendiculairement  à  SV, 
TV:  il  est  visible,  que  AEDB  représente  riiémisplière  de  la  planète  qui 
est  illuminé  par  le  soleil,  et  CAED  celui  qui  est  visible  sur  la  terre.  Ainsi 
îe  segment  AC,  étant  opaque,  ne  sera  pas  visible  sur  la  terre,  ens,orte  que 
le  demi -cercle  VA  eet  la  limite  de  la  portion  du  disque  planétaire  qu'on 
peut  voii  sur  la  terre:  et  cette  limite  paraîtra  en  forme  d'une  demi -ellipse, 
dont  le  petit  axe  est  au  grand,  ou  au  diamètre  apparent  de  la  planète, 
comme  sinAVT  à  i  (§.  79.)-  L'oeil  en  T  verra  donc  le  demi-cercle  DVE 
plus  la  demi-ellipse  EVAj  et  cette  surface  est,  suivant  la  nature  de  l'ellipse, 
à  la  première,  comme  le  petit  axe  est  au  grand,  c'est-à-dire  comme  sinAVT 
à  I,  ou  comme  VF  à  VC,  AF  étant  perpendiculaire  à  CD.  Tout  ie 
disque   visible  est  donc  au  disque  entier,  comme 

D  F  :  D  C  :  :  I  -h  sin  A  VT  :  2  :  :  I  -h  cos  cp  :  2, 
(|):=:TVS  étant  Félongation   de  la  terre  du  soleil  vue  de  la  planète.  Si    Toa 
veut  introduire   Félongation  géocentrique  de  la  planète  du    soleil  VTS=\}/, 
;  il  faut  connaître  le  rapport  des  distances  TSn:r;   VS  :=:  R,   d'où  l'on  tirera 


sJn  d)  m  —  sin  \p,   donc 
R 

,2 


D  F  :  D  C  :  :  1 4- /  h  +  ^  sinH]  ••  2. 

Dans  la  conjonction  supérieure  0  (//g.  17.)  pn  a  (pmTOS^io,  et  i-j-cos^nrs.- 
reliipse  se  transforme  donc  en  cercle,  et  Ton  voit  le  disque  entier  de  la  pla- 
nète illuminé.  Dans  la  conjonction  inférieure  V  on  a  'd)  :z^  TVS=;i8o',  et 
I  ^  t;os  (|)  =:  o  :   la   planète  disparaît. 

Si  la  terre  est  en*  A  {Fig.  17.),-  et  une  planète  supérieure  en  R,  <p 
ne  peut  jamais  aller/  au  delà  de  la  plus  grande  digression  de  la  terre  du 
soleil  SRA,  pour  laquelle  on  a  sin  (p  1=  ^  :=  ^,  ce  qui  a  la  plus  grande 
valeur  relativement  à  Mars,  où  -=ri,  5207,  donc  sin  (p'rr  0,6563^  (p:=r4i*i', 
coscpzi:  0,7545  i=f:  conséquemment,  le  segment  visible  de  Mars,  lorsqu  il  est 
un  minimum,    est  ^au  disque  entier,    comme  7  à  8;    et  ce  rapport  est  assés 
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difïérent  de  l'égalité,  pour  rendre  les  phases  de  Mars  sensibles.  Relativement 
à  Jupiter  —  zz 5,2  est  trop  grand,  pour  que  ses  phases  soient  sensibles:  en 
efîet,  cela  donne  (pzz:ii°S^  et  cos  CI)rz:o,98i3:  le  segment  visible  de  Jupiter 
est  donc  toujours  au  disque  entier  dans  un  rapport  pius  grand  que  198  à 
200,  qui  ne  peut  être  distingué  de  l'égalité.  C'est  à  pius  forte  raison  le  cas 
de  Saturne  et  Uranus.  -  - 

Aucune  planète  n'a  de  phases  aussi  sensibles  que  Vénus.  Près  de  la 
«onjonction  supérieure  elle  paraît  entièrement  ronde  et  éclairée,  après  avoir 
été  à  l'occident  du  soleil,  et  par  conséquent  brillé  avant  le  lever  du  soleil, 
80US  le  nom  de  Phosphore  ou  de  Lucifer.  Après  la  conjonction  supérieure 
Vénus  est  à  l'orient  du  soleil,  et  brille  après  le  coucher  du  soleil,  ayant  le 
nom  à^Hesper,  En  approchant  de  la  conjonction  inférieure,  son  disque  illu^ 
miné  par  le  soleil  prend  la  forme  décroissant  qui,  en  devenant  plus  mince,  res- 
semble à  un  fil  courbé,  qui  disparaît  entièrement  dans  la  conjonction  inférieure. 
La  portion  de  la  planète,  qui  renvoie  de  la  lumière  à  la  terre,  diminue  de 
plus  en  plus,  mais  l'intensité  de  cette  lumière  "augmente  en  même  tems  à 
mesure  que  Vénus  approche  de  la  terre.  Il  y  aura  donc  une  certaine  di- 
gression, où  sa  lumière  sera  la  plus  grande^  et  il  est  aisé  de  la  trouver  en. 
supposant  que  les  deux   orbites  sont  des   cercles  concentriaues. 

§.  81.   Il   est   connu  par  les  principes   de  la  Phoîoméirle,   que  la  quantité 

de    lumière    qu'un    point  ou   corps  lumineux  renvoie  à  l'oeil ,    est  en   raisoit 

inverse   du   carré  de  sa  distance.    Or  la  lumière  que  Vénus  renvoie  à  la  terre 

ne   partant   pas    du    disque    entier,    mais   seulement  d'une  partie  qui  est  à  la 

surface  d'un  grand  cercle  du  globe  de  Vénus,  comme  i-f-cosTVS  à  2  (§.80.) 

{Fig,   20.),  il  est  visible  que  la  lumière  que  Vénus  nous  renvoie,  sera  comme 

14-cosTVS  .     ,   .     .  . 

~;^ ,    ce    qui    doit    être  u«i  maximum.     En  faisant  STzzK,    SV  — r^ 

T  V  zz:  a-);    on  a 

cosTVS= ^ ,     et   I  4-cos  T\  Szz  ^ , 

et  Ja    lumière    sera    comme  ^ — ' — 3 En    différentiant    cette    expression 

par  rapport  à  x,  r  et  R  étant  supposés  consians,  Je  cas  du  maximum  donnera 
Féquation  :  ozz:  x^  -^  ^rx  —  3   (R^  —  r^),  d'où  Ton  tire 

«  =z  —  2  r -f  y  (  3  R  2 -f  r =^ } , 
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et  en  substituant  r  zz;  R  .  0,72333^ 

x  iz:R  .  0,43. 

_,    ,                 x^  ■+ R'^  —  t'"^ 
Or  cos  VTS  étant  zz ,    si  Ton  y  substitue  r  rzR.  o,'7a333  et  .r  — 

R.o,4^^j  on  aura  cos  V  TSzz:o,';69t3  et  VTSzz:39°4^',  ce  qui  est  la  digression 
de  Vénus  du  soleil,  lorsque  sa  lumière  est  la  plus  brillante.  Comme  Vénus  par- 
vient à  cette  digression  deux  fois  de  chaque  côté  du  soleil,  avant  et  après  la 
plus  grande  digiession  qui  est  de  4^®,  il  taut  observer  que^  la  plus  grande  lu- 
mière répond  à  la  digression  de  3q°^'.V,  qui  arrive  entre  la  plus  grande  digres- 
sion et  la  conjonction  inférieure,  attendu  que  :r.est  moins  grand  que  R. 

§.  82.  Les  orbites  planétaires,  en  s'écartant  des  deux  côtés  de'l'écli- 
ptique,  ne  peuvent  pas  être  situées  dans  le  plan  de  l'écliptique:  elles  le  cou- 
peront donc  sous  un  angle  qui  est  appelé  VincUnaîson  de  l'orbite  planétaire,- 
et  qui  est  égal  à  la  plus  grande  latitude  de  la  planète.  Si  le  plan  de  l'oibite 
passe  par  la  terre,  les  plus  grandes  latitudes  géorentriques  des  deux  côtés  de 
l'écliptique  doivent  nécessairement  être  égales;  et  si  cç  n'est  pé^s  le  cas,  il 
est  certain  que  la  terre  n'est  pas  toujours  dans  le  plan  de  Forbite  planétaire 
(§.  70.).  Or  les  observations  ayant  prouvé,  que  les  plus  grandes  latitudes  des 
planètes ,  dans  chaque  révolution,  sont  fort  différentes  l'une  de  l'autre,  au 
point  que  celle  de  Vénus  change  de  i®  à  ^°;  et  ce  changement  ne  dépendant 
pas  de  la  longitude  de  la  planète,  mais  de  sa  situation  relativement  au  soleil: 
e'est  une  preuve  géométrique  que  le  système  de  Ptolémée  n'est  pas  admissible, 
et  il  était  naturel  d'après  cela,  de  rapporter  les  planètes  au  soleil  et  non  à 
la  terre.  On  chercha  à  déduire  les  latitudes  héliocentriques  des  géocentriques 
que  les  observations  donnent,  et  qui  changeaient  trop  irrégulièrement  pour 
pouvoir  être  les  véritables  latitudes:  on  trouva,  que  les  plus,  grandes  latitu- 
des héliocenti'iques  des  deux  côtés  de  fécliptique  étaient  constamment  égales, 
et  que  le  changement  de  latitude,  étant  comparé  avec  les  longitudes  héliocen- 
triques, suivait  exactement  la  loi  qui,  conformément  à  la  géométrie,  doit^ 
avoir  lieu ,  lorsque  deux  plans  s^  coupent.  Il  fallait  donc  conclure,  cjue  les 
plans  de  toutes  les  orbites  planétaires  traversent  le  s'ôleil  et  non  la  terre,  ei 
que  par  conséquent  les  planètes  tournent  autour  du  soleil  et  non  pas  autour 
de  la   terre.   Cette  recherche  suppose  qu'on  peut  trouver  la  longitude  et  ia,ii" 
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tude  béitocentrîques  d'une  planète,  les  géocentriques  étant  données,  et  récipro- 
quement^   et   il   est  aisé  de  voir,  que  chaque  observation  ne  donne  qu'un  seul 
angle.   Pour  trouver   les  autres   angles  du  triangle,  il  faut  connaître  le  rapport 
des  côtés3  ensorte  que  toute  la   théorise  des  planètes  dépend  du  problème,  de 
trouver  leurs  distances  au   soleil  ou  à  la  terre  pat  rapport  à  celle  de  la  terre 
au  soleil.  Les  méthodes  ingénieuses,  imaginées  par  Kepler,  pour  résoudre  te 
problème,  seront  exposées  ci-après:   elles  sont  fondées  sur  les  formules  trigo- 
nomé triques   qui  servent  à  comparer  entre  eux  les   lieux  géocentriques  et  hé- 
liocentriques    des    planètes:    pour    éviter  des  répétitions  inutiles,   ces  formules 
vpnt  être  rassemblées  ici.  Elles  serviront  non-seulement  à   calculer   pour  une 
époque    quelconque  ie  lieu   apparent  d'une   planète,    à  l'aide   des   tables,    son 
-orbite- étant  connue,  mais  aussi  à   corriger  ses  élémens  par  .le  moyen  des  ob- 
servations:  elles  sont   dx)nc  la  base   de  la  théorie  des  planètes,   et  nous  indi- 
quent la  route,  par  laquelle  on  est  parvenu  à  connaître  le  vrai  système  planétaire. 
5.  83.  Soit  (/%.  21.)  TAB    récliptique,  coupée  en  A  et  B  par  le  plan 
ou    la   projection    de   l'orbite    planétaire  sur   la  sphère,   MADB,  T    le  point 
vernal,   TAB  l'ordre   des  signes,  suivant  lequel  les  longitudes  se  comptent,  et 
îe   mouvement    de   toutes  les  planètes  se  dirige.     Les  points  d'intersection  A, 
B^  sont  appelés   les  noeuds  de  la  planète,   et  spécialement   le  noeud  ascendant 
(Q)   est  le  point  A,   où  la   planète  s'éiëve   au    dessus   de    l'écliptique   vers   le 
nord,   et  13  est  le  noeud   descendant  (23'}   où   la  planète   descend  -.vers   le  sud. 
L'angle  sphérique   CADzzv,  sous  lequel   ces  deux  plans  se  coupent,    est  in- 
clinaison de   l'orbite.     Maintenant  il   est   aisé    de  voir  que,  ACB^  A  DB,  étant 
les  communes  sections   des   plans  des  orbites  dé  la  terre  et  de  la  planète  avec  , 
la  sphère  céleste,   dont  le  centre  est  occupé  par  le  soleil,  et  par  conséquent  de 
grands   cercles,    tous  les  problèmes 'dont  il  s'agit  ici,  pourront  être  résolus  à 
l'aide  de  la  trigonométrie  sphérique.    En  ciïet,  la    planète  étant  en    P,  et   PL 
un  cercle   de  latitude,   PL:ri(3  sera  la  latitude,  et  'YALznX  la  longitude  hé- 
liocentrique  de   la  planète,  TA^iJ  la  longitude   du  noeud  ascendant:    L  est 
îe   lieu  réduit   à  l'écliptique,    P   le   lieu  héliocentrique  de  la  planète  dans   son 
orbite.      Afin  que  ce  dernier  soit  peu   différent  de   la  longitude   dans  l'éclipti- 
que TAL,  il  n'est  pas  compté  du  noeud  A ,  ,mais  d'un  autre   point  M  dans- 

* 
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l'oibîtp,    duqiipl    le  riopud   A   est  aussi   éloigné    qv^e    du    point   vernal  Y,  en- 
sorie    qu'en  tijovitani   AP  ci\ec  TA,   on  a   Va.  longitude  de   ia   planète  dans   son 
orbite  M  A  P  m  L  1=  J -j- A  P-     La   distance   de  la    planète  au    noeud  ascendant, 
ou    APznaiziL  —  J,    est    appelé    Vargiiment  de  latitude,    parceqne    la  laliiade 
en    dépend  immédialemenl  ^    et  Ja   différence   entre  les  longitudes   dans   l'orbita 
et    dans   récliplique.   AP  —  AT-n:  a  —  AL  zn  L — 'Xzz:^,   esi  Xa  rcduction  a  i*é- 
dipficiue,   à    Taide    de    laquelle   on   trouve   chacun   des   angles  L,   X,    l'autre  étant 
doûné,   par   une  simple  addition  ou  soustraction,  L  zz:  X -(- ^,  X  zz  L  —  ^.   L'in- 
clinaison V   étant  connue,   le   triangle   ALP  fournit   les  équations  suivantes: 
I.  ^sin  (3  zz  sin  y  sin  a  zzz  sin  v  &in  (L  —  J) , 
I L   fang  ,  X  —  J   zz:  cos  v  tang  (L  —  J)  zz;  cos  v  tang  a^ 
II  L   tang  |3  zz  tang  V  sirr  (X  —  Js 

1  V.  tang  a  zz  tang   L  —  J)  zzz ^^ , 

cos  V 

L'équation    ï L    donne    tang  {  (L  —  J,;  —  (X  —  J)  }  zzi  tang  (L  —  X)  =r  tang  p  = 

tg(  -—  J    —  t^(X — Jj tan^  n,  [-i  —  cos  v)  2  farg  a  {s;n  |  v)^  a  sin  acos7.(?ir*v)^ 

i4-!g^i.  — Ji  g,À— J)  I -f-cos  V  laiig2-a   —   sec^a  —  atg^a^^sn  |^  j=^         i  —  2sin2a(?ii  iv)^  """ 

sin -a   sin    .v,^   ^  ;  +  2  sin^a  (sin  ~  j    +  4  sin4  «  ('sin  -  1    -j-cel.^. 

A    regard   de  toutes   les  planètes   de    notre  sjstème,  excepté  une  ou  deux  des 

nouvelles    planètes,    il  suffit    de   développer  l'expression  précédente  jusqu'à   la 

sixième  puissance   de  %,    leurs   inclinaisons  étant  au  dessous  de   7  ou  8  degrés^ 

dont   la  sixième   puissance   est   0,00000^4  ou    i  i  secondes.  On   aura   donc 

'  '  2  —  2       48   •"  3040'  r^"  7y  ~  4"  ~~  48  "T"  44Ô'  l,^""  7y  "  le  ~~  ^' 

^  /  v^     ,       v4   ^    /  v2  /  v^\      ,     v4 


tang  t  =  -  ,,i„  .^«  (.  -  -  +  --J  J,  +  _  »i„=  .  (,  _  -j  +  -  si.4  « 

-J  Sin  a  a  ^  I  -j-  -^  (6  sin^a  -_  ij-^  JL_  (^i  _  Jo  sin"  a  -[-  90  sin^  aj  l  . 

Or  p  éiant  zz  tang  p  —  |  Eang^^,    on  trouvera 

e  ZZ  — sinaa  j  i  -h   -  ^6sin^a— i)-4--l_f ,  __3osin=a -foosin^cc  — —  ('sin2al^  )  i  ^ 
't  C  12  3do\^  ^  j  j 

En    substituant   ici    sin^  a  zz  ilIÎ^^Hf     «h/.  «  —  3  —  —-^  4-  î^ilif 

2^  8  a'e* 

(sm  2  c;  ^'zz = ,    il   viendra 

2 

■\r  ^^  /      I     v=     ,     i7.v4\     .  v4    /  v^A  .  v6 

^-   ?—  7-     I  -h  V  H-  --   -    sin  2  a  — ^^      I  -|-  —    sm  4  a -4-  —  sin  6  a. 

Feux  une   planète   comme  Pailas^  dont  iinciinaison  est  de   J4'^   à  j5'',  il  iiiu.- 
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cirait  développer  réimpression  précédente  au  moins  jusqu'à  la  liuitiëme  puis- 
sance, ou  calculer  immédiatement  tang  ALm  cos  v  tang  a,  ce  qui  donnera 
f  zn  a  —  AL. 

§.  f:4-  Soit  {Fig:  22,)  S  le  soleil,  T  la  terre,  P  une  planëte  hors  du 
plan  de  l'eclipiique:  les  parallèles  S'Y,  TY,  éiant  dirigées  vers  le  point  ver- 
iial  duquel  se  comptent  les  longitudes  suivant  la  direction  TP;  on  connaît, 
par  les  tables  ou  par  observation,  la  longitude  du  soleil  VTSiiziQ  et  'Y'  S  T  — ;: 
180® — Q,  d'où  l'on'  conclura  la  longitude  héliocenliique  de  la  terre  suivant 
la  direction  TP,  36o^  — TST  =  j8o°-|- Q-  Ajant  abaissé  PL  perpendiculai- 
rement à  l'écliptique,  la  longitiitle  héliocentrique  de  la  planète  sera  VST, —  X^ 
sa  latitude  héliocentrique  PSLziip,  la  longitude  et  lalilude  géocentriques  se- 
ront YTLzzX',  PTLzz[3';  PSi=R,  PTzzR^  sont  les  vraies  distances  de  la 
j)lanète  au  soleil  (k  laquelle  on  donne  aussi  le  nom  de  rayon  vecteur)  et  à  la 
terre,  LSrzzD,  LTznD',  sont  appelés  dislances  accourcies.  Si  TL  et  S'Y  se 
coupent  en  /,  on  aura  SLT  =  T/L  —  YSL  izi TTL  —  TSL  —  X'— X^  cet 
angle  au  lieu  de  "la  planète  réduit  à  l'écliptique  L,  qui  est  la  différence  en- 
tre les  longitudes  géocentrique  et  héliocentrique,  a  été  appelé  parallaxe  an- 
nuelle de  la  planète  [prostapJiaei'esis  orbisr.  en  effet,  c'est  le  raj^on  de  l'orbe 
terrestre  Sl\  vu  de  la  planète  L.  Les  deux  autres  angles  du  triangle  TSL 
«ont  désignés  dans  les  calculs  astronomiques  par  les  termes  suivans.  L'angle 
au  soleil  TSL  est  appelé  commutation:  c'est  la  différence  des  longitudes  hé- 
liocentriques  de  la  planète  et  ^e  la  terre.  L'angle  à  la  terre  LTS  est  Vélon- 
gation  de  la  planète  du  soleil,  ou  la  différence  des  longitudes  géocentriques 
du  soleil  et  de  la  planète.  Si  P  ou  L  est  une  planète  inférieure,  la  parallaxe 
annuelle  SLT  est  susceptible  de  toutes  les  valeurs  depuis  zéro  jusqua  060": 
elle  est  .nulle  dans  la  conjoiiction  supérieure,  et  i8o'  dans  l'inférieure.  Mais 
si  L  est  une  planète  supérieure,  la  plus  grande  valeur  de  la  parallaxe  an- 
nuelle mè'  a  lieu,  lorsque  la  droite  menée  de  la  planète  a  la  terre  touche 
son    orbite:    nommant    donc  r  le  demi-diamètre    de   l'orbe  terrestre,    on  aura 

r  r 

sui^zz:-—  ou  -- ;    et    dans    toute  autre    situation    on    aura  sin  parai!,  ann.  ^ 

M.  D  '  ' 

~  5£re  élongalion:  la   parallaxe  est  donc  nulle  dans  les  syzygies,  ^ivi-ù.  maximum 
dans  les  q^uadralures,  -  . 
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Tous  les  calculs  des  planètes  dépendent  de  ia  solution  des  triangles 
TSL,  PSL,  PTL,  dont  le  premier  est  dans  l'écliptique,  et  les  deux  autres 
sont  perpendiculaires  à  ce  plan.  Maintenant  il  faut  distinguer  deux  cas.  Si 
l'on  cherche,  par  ia  théorie  ou  les  tables,  le  lieu  apparent  de  la  planète,  c'est- 
à-dire  le  lieu  ^éocentrique  par  le  moyen  du  lieu  héliocentrique,  on  connaît 
G,  ^>  P)  et  le  rapport  entre  les  distances  de  la  planète  et  de  la  terre  au  so- 
leil, PSzzR,  TSizir:  ces  distances  sont  exprimées  dans  les  tables,  par  deg 
nombres  dont  l'unité  est  la  valeur  moyenne  de  r  m  i  j  l'angle  Q  donne  en 
même  tems  la  longitude  héliocentrique  de  la  terre,  §  :=z  i8o®4- Q.  En  nom- 
mant donc  7  fa  commutation  TSL,  et  y\  l'élongation  LTS,  on  aura  dans  les 
triangles  TSL  et  PSL,     '     ^ 

VL  7  =  X  —  §  —  X  ~  O  —  i8o% 
VIL  D=zRcosi3, 

TTTiT  Dsin7 

V II  1.  tang  -A  -HZ ■ — r- , 

IX.  D' 1=  D  — —iz:  y  (D^-f- r"  —  2  D  r  cos  7). 

sin  7)  / 

X.  .V=:0— ^. 
Dans  les  triangles  PSL  et  PTL,  on  a  PL  :=  D  tang  (3  iz:  D'tangfS',  d'où  l'on 
tire  D  :  D' :  :fg[3' :  tg[3;  et  dans  le  triangle  LST  on  a  D  :D^:  :siny]  :  sin7,  d'où 
il  suit  sin  y\  :  sin  7  :  :  iang  PJ  :  tang  p^  le  sînas  de  l'élongation  est  au  sinus  de  la 
commutation,  comme  la  tangente  de  la  latitude  géoceninaue  est  à  la  tangente  de  la 
latitude  héliocentrique.    (ieia   donne    encore   les  équations  suivantes: 

■^^^  /  sin  -yi  1g  3  ^     ,'»    ^ 

XLtangpyrz-^-fi^^-tgp, 
.     XII.  R'=iD'sec(3^ 

Pour  disposer  la  formule  VIII.  plus  favorablement  à  l'usage  des  logarithmes, 

D y        y 

on  cherchera  l'angle  subsidiaire  Cp  au  moyen  de  l'équation  tang(p  =  — cot— y 

7                                                7 
après  q.uoi  l'on  aura  •>!  zz:  go°-[- <$ »   et  SLT'zzgo® — cp .     Si    les    ta- 
bles  ne   donnent  que  les  logarithmes   de  D   et  r,  on  cherchera  deux  angles  \\i 

D  7 

et  Cp,  .à   l'aide  des  équations,    tang\|^zz:— ,   tang  Cp  zz  iang  (^vp  —  4^*^^^  eol  — ,   et 

^-90^-f.(î)-^,   SLT  =  9o°-^cp~^.     ^ 
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Quand  11  s'agit  de  déterminer  les  élémens  d'une  planète  par  observa- 
tion, ou  de  déduire  le  lieu  lièliocenirique  du  géocenlrique,  lès  observations 
et  la  théorie  du  soleil  donnent  les  angles  X\  3',  y),  et  le  rayon  vecteur  r; 
"  ain§i  Ton  ne  connaît  que  deux  parties  du  triangle  LSTj  il  faut  donc  dé- 
.  terminer  la  distance  de  la  planète  à  la  terre  PTinR'',  par  le  moyen  de  la 
parallaxe,  ou  par  d'autres  métliodes  qui  seront  expliquées  ci -après.  Les 
quantités  connues,   X',  p",  7),  r,   P/,  donneront  alors 

.   XI  IL  D^zzR'cus(3V 

-V.    TT7-  .  t>'    ^^^"^  ■•  ■' 

XIV.  tang7=: -^— — , 

XV.  D:=zY(rr-f  D'D'  — arD'cDS^): 

XVl.  tangSzi:  — : -, 

XVII.  Rz=:Dsec(3. 
La  formulé  XIV.  sera  disposée  plus   favorablement,  en  calculant,  comme  ci- 

D' — -V  71  D'  7J 

dessus,  tang<p'zzz~ ^'°'~»  *^^  tangvp' n:  —  et  fangcp'^ztang  (vp'  —  45*;cot— , 

y)  y\ 

ce  qui  donnera   7=Z9o®-|-(p — — ,   et  SLTizigo'* — (p  —   —, 

§.  85,  Pour  que  les  recherches  détaillées  sur  la  nature  des  orbites 
planétaires,  que  nous  allons  entreprendre,  soient  solides  et  instructives,  elles 
doivent  suivre  le  même  ordre,  dans  lequel  on  a  successivement  découvert  les 
vérités  qui  composent  le  système  actuel  de  l'astronomie  théorique.  Il  n'y  a 
peut-être  aucune  découverte  en  astronomie,  faite  par  une  méthode  directe. 
On  essaya  des  conjectures,  pour  expliquer  les  phéaomènesj  on  détruisit  tout 
ce  qui  ne  supporta  pas  l'examen  le  plus  rigoureux^  et  l'on  eonstrui.sit  de 
nouvelles  hypothèses,  jusqu'à  ce  qu'on  en  eût  trouvé, une,  qui  était  parfai- 
tement d'accord  avec  les  observations,  ou  qui  donnait  des -différeuces  si  in- 
considérables, qu'on  pouvait,  sans  hésiter,  les  attribuer  aux  erreurs  des  o]5- 
servations,  ou  à  des  causes  inconnues  qu'on  tâcha  de  découvrir  de  la  même 
manière.  On  calcula  ce  qui  devait  résulter  d'une  supposition  arbitiaire  qu'on 
avait  faite,'  on  compara  ce  résultat  avec  les  observations,  et  la  différence  qui 
se  trouva  entre  le  calcul  et  les  observations,  servait  à  vérifier  et  corriger  la 
supposition;  ainsi  on  trouva  la  vérité  à  l'aide  d'une  fausse  supposition,  ou  de 
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ce    qu'on   appelle    régula  falsi.     Les    écrits    de    Kepler    prouvent,    que    celte 
aiéthode  indirecte  l'a  guidé  dans   toutes  ses  grandes   découvertes.     C'est   à  lui 
que   nous    devons   presque  toute  la   théorie  de   l'astronomie  5    et  la  route  que 
se  fraya   ce  grand  homme  avec  tant  de  succès,    doit  conduire  encore  aujour- 
d'hui, quiconque  désire  partager  la  jouissance  de  faire  des  découvertes,  et  qui 
ae    se    contente    pas    de   remplir    la    mémoire    àes    théorèmes   astronomiques. 
Les   bornes  que  je  me  suis  prescrites,    ne  me  permettront  que  rarement,   de 
développer  tous  les  détours  qui  ont  conduit  Kepler  à  dévoiler  les  s^ecrets  de 
la    nature  ;    mais  je   me   ferai    un   devoir,    d'indiquer    au   moins  l'ordre   dans 
lequel   Tine  vérité  découla   de  l'autre.  Pour  apprécier  les  mérites  et  les  travaux 
pénibles    de  Kepler,    il    ne  suffit  pas  de  connaître  ses  découvertes  par  la  le- 
cture des  ouvrages  modernes  j   il   faut  avoir  lu  ses  propres  écrits,  principale- 
ment  celui   de  Stella  Martls.     Il  est   impossible  qu'un  auteur  d'élémens  d'astro- 
nonae  suive   le  fondateur  de  l'astronomie  moderne  pas  à  pas^  mais  il  ne  doit 
jamais  le  perdre  de  vue.   Copernic   et  Tycho  ne  changèrent  au  fond  rien  ou 
peu   de  chose   aux  hypothèses   de  Ptolémée,  pour  expliquer  la  première  iné- 
galité des  planètes,  et  Kepler  Jes  prit  également  pour  base  de  ses  recherches} 
mais  en  les  comparant   avec   des  observations  exactes,  il  les  soumit  à  un  exa" 
men   rigoureux,    il  essaya   différentes  manières    de  les  corriger;   mais,  s'étant 
enfin   convair.cu  après  un  grand  nombre  d'essais,    qu'elles  n'étaient  pas  admis- 
sibles,   il  découvrit  la  nature  des  orbites  planétaires.   Il  faudra  donc  commen- 
cer   ici    par   exposer    la   théorie    de  Ptolémée,    et  ensuite  montrer,   comment 
Kepler  procéda  pour  la  miner  successivement,   pour  la  détruire,  et  pour  fon- 
der sur  ses  ruines  la  sienne. 
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CHAPITRE      ï\% 
Hypothèse  du  cercle  excentrique^  appliquée  au  Soleil 


5-  *^^'  V-^-omme  'le  soleil  est  de  tous  les  corps  céksles  le  plus  imporUuiî 
pour  nous,,  et  par  conséquent  celai  dont  le  mouvement  a  él-é  exaiiiiné  le  premier^ 
!es    propriétés    kidivickielles    de   son    orbite   ont    eu  une  grande    influence  sur 
toute  l'astronomie  théorique.  Le  mouvement  apparent  étant  ie  même,  soit  qu-e 
Ja    terre   tourne  autour  du   soleil,    soit  que  cet  astre  se   Kenve  autour  de   la 
terre,   l'observateur  sur  la  terre  verra   le  mouvement   tel  quïl   est  en  effet,'  et 
comme   s'il  était    placé    au  centre    du  mouvement,     il  est  donc  possible ,    de 
diîduire    immédiatement  des  observations  géocentriqiies   te   mouvement   du  so- 
leil,  ainsi   qu'on  l'a  vu  dans  le  premier  Tome;  niais  tout  cela  ne  se  rapporte 
qu'au  mouvement   sphéric^ue,   c'est-à-dire  .lux  angles  que  îa  terre  décrit  auttsur 
du  soleil,   ou  à  sa   vitesse  angulaire,  très -différente    de  sa  vitesse  réelle  qui  dé- 
pend   à  la  fois    de  ces  angles    et  de  la  distance.     C'est  de  celte   disSance   que 
dépend    la  nature    de  la   courbe  décrite   par    la  terre;    nous  avons   dit  relati- 
vement à  cette  dislance,  tout  ce  qu'on  peut  conclure  de  la  grandeur  apparente 
du  soleil   (î.  §.    i35.  suiv.);    c'est  que  la  distance  varie  sensiblement,   et  tou» 
jours  en  raison  inverse   de  la  vitesse  du  soleil.   Mais  les  observations  du  dia- 
liièire-  du  soleil  ne   suftisent  "pas ,   pour   déterminer  les  distances  avec  quelque 
précision:   cela  ne  peut  se  faire  qu'en   comparant  le   soleil, avec  les  planètes. 
Il   faut   donc  commencer  ici  par  déterminer  Forbe  terrestre,    auianl   que   cela 
peut  se  faire  sans  le  secours  d'autres  planètes,   ce  qui  donnera  lieu  à   Fespo- 
siiion  de  l'hypothèse  du  cercle   excentrique,  adoptée  par  Ptolémée.   Cette  hy- 
potiièse  qui  n'était  destinée  qu'à  expliquer  ou  plutôt  à    calculer  les  inégalités 
dii  soleil,  détermine  en  même  tems  les  différentes  distances  du  soleil;  et  cet- 
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te  circonstance  fournit  le  moyen  de  vérifier  l'hypotlièse  par  le  moyen  des 
distances^  conclues  des  observations  indépendamment  de  l'hypotlièse»  Kepler 
employa  pour  cet  eiïêt  particulièrement  la  comparaison  du  soleil  avec  Mars 
qui  approche  beaucoup  de  la  terre  dans  l'opposition;  et  par  ce  moyen  il  par- 
vint à  la  fois  à  découvrir  les  véritables  orbites  dU/Soleil  et  de  Mars,  dont 
ies  distances  à  la  terre  et  au  soleil  devaient  nécessairement  être  déterminées 
par   les  mêmes  observations. 

Après  le  mouvement  rectiligne,  îe  plus  simple  est  sans  doute  le  mou- 
vement circulaire  et  wvforme ,  qui  est  aussi  le  seul  qui,  d'après  la  rigueur 
des  anciens,  puisse  être  consruit  géométriquement.  Il  était  donc  bien  naturel, 
de  supposer  ce  mouvement  dans  les  corps~  céiesteSj  auxquels  &n  attribua  ime 
perfection  singulière  (^^),  et  d'adopter  cette  hypothèse,  jusqu'à  ce  que  le  con- 
traire serait  démontré.  Mais  pour  expliquer  les  changemens  de  la  distance 
et  de  la  vitesse,  il  fallait  supposer,  ou  que  le  mouvement^  quoique  effecti- 
vement circulaire  et  uniforme^  ne  nous  parait  pas  tel,,  parceque  la  terre  n'est 
pas  placée  dans  le  centre  de  ce  cercle,  ou  ce  qui  revient  au  même,  parce-^ 
que  le  mouvement  réel  est  composé  de  plusieurs  mouvemens  simples;  ou  qus 
îe  mouvement  est  effectivement  irrégulien  ou  enfin,,  qu'il  ne  se  fait  pas  dans 
le  cercle  y  mais  dans  une  autre  courbe»  Kepler^  après  avoir  examiné  succes- 
sivement chacune  de  ces  hypothèses  ^  aperçut  enfin ^,  que  toutes  les  trois 
avaient  lieu;  c'est-à-dire  que  le  soleil  n'occupe  pas  le  centre  des  orbites  pla~ 
nétaires,  et  que  ces  orbites  ne  sont  ni  circulaires  ni  parcourues  d'une  ma- 
nière uniforme.  Mais  aussi  longtems  que  cela  nétait  pas  démontré j,  il  était 
naturel  de  s^n  tenir  à  la  première  hypothèse. 

§.  8^.  Supposons  {Fig.  l'à.)  que  le  soleil  décrive  uniformément  le  cer- 
cle ASGB,  et  que  la  terre  ne  soit  pas  dans  le  centre  C,.  mais  dans  un  àutr© 
point  T.  Cela  posé,  et  ayant  joint  les  points  C,  T,  par  la  ligne  droite  AE,, 
il  suit  de  la  nature  du  cercle,  que  A  et  B  sont  les  points  de  la  circonfé- 
rence, le  plus  et  le  moins  éloignés  de  la  terre  T:ASB  est  le  cercle  excen- 
Uique ,    CT  Vexcenfricilé ,  A    V apogée  ou    V aphélie ^   B    le  périgée  ou   périhélie,   et 

(l)  ^Im  ii.  Lit.  IX.  Cap.,  2..,,     ^e<juales    enim    circulares(\ae    motus    divinoriun    corporum    na-^- 
;,_  turae  convenlunl,  uude  inordioatio  et  dlssimilitudo  loui^e  abest. '-' 
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AB  la  ligne  des  apsides.  Si,  d'un  lieu  quelconque  du  soleil  S,  on  a  mené 
les  droites  SC,  ST,  ATSzT'u  est  ia  distance  apparente  du  soleil  à  l'apogée, 
ou  Vanomaîle  vraie;  ACSzzp,  est  Tanomalie  vue  du  centre,  laquelle,  suivant 
riij'pollièse  de  l'uniformité  du  mouvement,  est  proportionnelle  au  tems,  et 
par  cette  raison  a  été  appelée  anomalie  moyenne:  \d^  dilTérence  entre  ces  deux 
anomalies,  ou  l'angle  CSTz=|li — -u,  est  Véquatlon  du  centre.  Ayant  mené  les 
parallèles  CT,  TT,  vers  le  point  vernal,  TCS  etTTS  seront  \^s  îongiiudcs 
moyenne  et  vraie  du  soleil,  et  leur  différence  est  égale  à  l'équation  du  centre 
/x — n).  En  nommant  ACzza,  GTziic,  et  îa  distance  variable  du  soleil  à 
la  terre,  ou  le  rayon  i^ecteiir  TSmr,  on   aura  dans  le  triangle  CST, 

sin  [m  —  "j)z=    ~  sin  v, 

c  et  a  étant  des  quantités  constantes^  L'équation  du  centre  ]i  —  -u  est  donc 
nulle,  et  les  deux  anomalies  sont  égales,  dans  les  apsides  A  et  B,  où  vzno 
OU  vziz  i^o"*;  elle  est  un  maximum,  sin\\i. — 'z^)=^lill— >  si  t' m  90"  et  'v'::". 
ii'jo'*;  elle  est  positive,  l'anomalie  vraie  étant  moins  grande  que  îa  moyenne, 
dans  le  demi-cercle  A  SB  depuis  l'apogée  jusqu'au  perigéej  elle  est  négative, 
et  l'anomalie  vraie  est, plus  grande  que  la  moyenne,  dans  le  second  demi- 
cercle  du  périgée  à  l'apogéej  l'équation  a  les  mêmes  valeurs  à  égales  distan- 
ces  k  l'apogée    et    au    périgée,   pour  "o    et  180°  —  1;,  par  ex.   en  S  et  en  R; 

ATS   étant  :zzBTK.    On  a  dans  le  même  triangle 

a  sin  u, 

îang  V  zn  '■ —  , 

c  ■+  a  c  o  s  ,u  -^ 

,         ,.„,  .   ,,  ,        ^  V  a  d  u  {  a  -h  c  .  cas  u)  ,  ^ 

dont     la    duTerentielle    €st    — „—  =:  ■ — 7-^ .^         -     ou     a    cause    de 

■-  COS-*  i;  (c -f<  a  cos  p.  j-*  ^ 

r,^  (c  -^  a  cos  u)^ 

003-^=1  -- — ^ '■ -, 

a^ -f- 2  a  c  •  cos /.(,  ■+ c^  ^ 

a  c^  ji  ( a  ~l- c  cos  jj.) 


a^  -^  a  a  c  cos  fx  •+•  c 


2  * 


dv  et  3)u,  étant  les  i^'ltesses  angiddires  an  soleil,   vraie  et  moyenne  ou  constante. 

C 

La  vitesse  vraie  est    donc  égale  à  la   moyenne,    lorsque  cos  p.  zn ;    alors 

on  a  c -[- a  cos /x  izi  o,  donc  cds'x'=o,  et  1;  zz  ATG  nz  90®.     La  vitesse  vraie 

est  plus  grande  que  ia  moyenne,  si  cos  ix  â  une  valeur  négative  plus  grande 

c 
que  —  *    elle  est  plus   petite  que  îa  moyenne,  si  cos /x  est  positif,  ou  que   sa 

c 
valeur  négative    est   moins  grande  que  —  :    dans  le  premier  cas  v  est  un  angle 


« 
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©btus,.  dans  le  second  v  est  aigu.  Conséquemment,  la  vitesse  vraie  est  plirs 
petite  que  la'  moyenae  de  A  en  G,  et'  plus  grande  de  G  en  B:  elle  est  dons 
plus\  petite  que  la  .moj^enne  dans-,  une  partie  de  rorbile  solaire,  plus  grand® 
que  la  moitié,  et  le  soleil  emploie  plus  de  teœs ,  à  parvenir  du  mouvement 
le  plus  lent  en-.  A  au  mouvement  moyen  en  G,  que  de  celui-ci  au  mouve- 
ment le  plus  vite  en  B.  - 

En    nommant  les   vitesses    vraie   et  m.oyenne,    u   et  /tj,  et  difTérentiant 
Fëquation   précédente   entre    dv    et  d/x,.    on,  trouvera,    parcequc  m  ou  ôp.  est 

eonstantj,   ■ 

G  c  m  5  îx  sin  jh  (a^  «— .  c^") 

a  ■  u  zz = ■ — — - , 

[a^  -hi  a  a  cos  /x  -f  c^y-  ^ 

d'où  Ton  Voit  que  les  variations  de  la  vitesse  dans  chaque  point  de  Forbite 
sont  à  peu  près  en,  raison  de  sin  p.,.  et  toujours  de  même  espèce.  La  vitesse 
va  donc-  en  croissant  depuis  l'apogée  A  jusqu'au  périgée  B,  et  en  décr.ois- 
sant  dans  l'autre  demi-cercle:,  elle  ne  change  qu'insensiblem.ent  dans  le»  ap- 
sides, et  par  conséquent  est  un  minimum  dans  l'apogée,  un  inci^irûinn  dans  le 
■périgée;  elle  cliang.e  le  plus  rapidement  à  90  degrés  des  apsic'tea. 
La  distance  du  soleil  à  la  terre,,  ou  le  ravon  vecteur  est. 
rzz:  y  \(r~\-  c  -4-  2  a  c  cos  ,aj  zz:  ■ ,. 

-  sin  'V. 

ee  qui  est.  en  A  un  maximum^  TA. zza-j-c,  en^B.  ui\  minimum,- T3  zn  a  —  c;^. 
La  distance  moyenne  est  donc  a,  ou  le  demi-diamètre  de  l'orbite:  cette  va- 
leur a  lieu  en  tL    où  sin  fi  zz:sin 'n,   /x  zz  r8o®— -  x',  etcos|Lt-ZZ :   le  point. 

2  a 

H'  «e  trouve  donc,  en  élevant  sur  GT    comme,  base  un  triangle  isoscèle. 

'  §.  88;  Toutes  ces.  pariicalautés  du  mouvement  excentrique  son^  telle'- 
ment  d'accord  avec  les  observations^  que  le  niouvenient  du.  soleil  en  OTiéial 
s'explique  parfaitement  partie  moyen  du^  cercle  excentrique:  c'est  pourquoi 
Piolem.ee  remploya,  non-seulement  pour  cet  eliêt^  mais- aussi  pour  expliquer 
la  pj-emière  inégalité  des  planètes  (^),  Plusieurs,  des  anciens  prêteraient  ce.- 
pendant  Vêpicyde^  que  plolémée  Réserva  pour  expliquer  ïa,  seconde  inégalité 
des  planètes;  car  il  est  aisé  de  voir,  que  ces  deux  hypothèses  sont  équiva- 
lentes. En  efï'êt,  le  soleil  parcourant  l'épicycle  ATK  contre  l'ordre  des  signes- 
de  A   en   I,  perJ  n ';  que  le   centre    de   l'épicycle  D  avance  sur   la   périphérie 

(i)  ^hnc^.  Lil.  III.   Ciif.Jj-.  L,  IX,  C.  5-, 
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d'an  cercle  BFE  dont  le  centre  T  est  occupé  par  la  terre,,  suh'ant  l'ordre 
des  signes  de  D  en  F,  ce  cercle  a  été  appelé  le  conccntricjue  ij fA.oy.hr §qs)  ^  et 
à  l'égard  de  l'épicycle,  le  cercle  portant  ou  déférent  (Çé^cou).  La  loi  du  inoa* 
vement  du  soleil,  conformément  à  celte  îiypothèse,  est  que  les  deux  angles, 
décrits  en  même  tems  par  le  soleil  autour  de  D,  et  par  D  autour  de  T,  sont 
ioyjours  égaux  et  en  raison  du  tems.  Le  soleil  est  donc  le  plus  et  le  moins 
éloigné  de  la  terre  T,  en  A  et  en  K  ou  E^.  lorsqu'il  se  trouve  dans  la  droite 
qui  joint  les  deux  centres  T,  D.  Le  centre  de  l'épicycle  ayant  parcouru  de 
D  en  F  ranonialie  moyenne  DTFzz:/^,  l'apogée  sera  en  L,  et  le  soleil  au- 
ra décrit  Tangle  LFSm/x:  l'anomalie  vraie  est  donc  DTê'z~'r,  la  distance 
TS— n.  Or.  LFS  étant  zizFTD,,  les  lignes  FS,  TA.,  sont  parallèles  entre 
elles:  ou  peut  donc  ej^pliqùer  le  mouvement  entier,  en  imaginant  que  lepi-- 
cycle  est  un  disque  solide,  et  que  le  soleil  est  fixe,  dans  un  point  S  ou  A 
de  ce  disque  qui  fait  une  révolution  autour  de  T,-  sans  tourner  autour  de 
Ison  centre'  D  ou  F^.  ensorte  que  le^  soleil,,  demeurant  toujours  dans  le  rayon 
de  l'épicycle  F  S  qui  est  parallèle  à  TA,  n'a  lui-même  aucun  mouvement, 
mais  prend  part  à  celui  de  répioycle.  L'équation  du  centra  est  donc,  -sui- 
vant cette   liypotlièse,.  FTSznji.'.  — ^',   et  en  nommant  le   rayon  du  cercle' con-- 

cenlrique  TDzzzTFzn^^.  celui- de  répic.3''-cle  D  A^iPSitié-,.  onaura  siiifu  — aniir 

e     .  e  e  SsiuLFS 

-T  sin F ST  z^-T-  sin  D  T  S  z^  —  sin  r;  et  le  rayon  vecteur  sera  T  SuLrzz:  — — — — — — 

c*  ô  b  "^  sm  i  b  F 

ï>  sin  U,  ,  F-    r-i       .  /•'     o     A 

-^ — -,     Ln    comparant'  ces   iormuies   avec  les  preceaentes  {%.   07:      on  verra. 

qu'elies  sont  équivalentes,  si  l'on  fait  hzna^  ezzc.,.  ou  —  z^ — ,.  Le  rayon  de 
l'ëpicji^le  est  donc  ici  ,■  ce  que  dans  les  premièfes  formules  était  l'excentri- 
cité j.  et  l'anorsalie  m03'enne  étant  donnée,  Féquaiion  du  centre,  l'anomalie 
Yraie ,  et  îe  rayon  v.ecteur,  bref,  le  lieu  vrai  du  soleil  est  trouv^é,  suivant 
les  deux-  hypotlièses,  par  les  mêmes  formules:  elles  donnent  donc  absoluineiit 
lés  mêmes  résultats  (•'^). 

§.  89.  Il  suit,  de  ce  qui  précède  que,,  quelque  hypothèse  qu'on  adopte, 
le  mouvement  du  soleil  est  entièrement  déterminé,,  si  Fou  connaît  i'ex- 
«enlricité  —   du  cercle  excentrique,,  et  la  position  des.  apsides,  ainsi   que  l'é-- 


{j'i  ^^'mag.  L,h.  IJL   Cap.  3; 
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poqiie  où  le  soleil  a  passé  par  l'apogëe.  La  niëlhods  dés  anciens,  que  Pto» 
lémée  nous  a  transmise  (*),  est  fondée  sur  la  différence  entre  les  items  que  le 
soleil  emploie  à  parcourir  chaque  quadrans  de  son  orbite ,  ou  sur  la  vitesse 
du  soleil;  qui  augmente,  à  mesure  qu'il  approche  du  périgée  (§.  87.).  Soit 
{Fig.  24.)  T  la  terre,  TT,  T©,  T?i,  T  ^,  étant  dirigées  vers  les  points 
de  printems,  d'été^  d'automne,  et  dliiverj  le  soleil,  en  parcourant  son  tjrbife 
ADBE,  sera  au  commencement  de  ces  quatre  saisons  dans  les  points  H, 
D,  G,  E.  Les  observations  des  'ëquinoxes  et  des  solstices  donneront  donc  les 
durées  des  quatre  maisons:  ;appelons  donc  t,  ^,  ©,  les  tems  que  le  soleil  em- 
ploie à  .décrire  les  arcs  H  AD,  DG,  et  GEH.  Suivant  les  observations  d'Hip- 
parque,  il  était  tzz:945  jours,  5=3:9.21  jours^  et  le  reste  de  l'année  ©:iz:r'^8| 
.  l'ours:  donc,  à  cause  de  Tuniformilé  du  mouvement,  les  arc  HAD,  DG, 
GEH,  étaient  entre  eux  com-me  les  nombres  94,5;  92, 5j  r-^Sj^S.  Or  HDG 
=1:187  étant  plus  grand  que  GEH,  et  HAD  plus  grand  que  DG,  il  en 
résulta,  que  le  centre  G  de  Torbite  était  nécessairement  ùans  \e  quadrans  an 
printems  TT©.  Le  mouvement  moj^en  du  soleil  est  pour  94,5  jours  zi: 
Qo^'o^'— HDr^a,  pour  92,5  jours  z^gi^^io^ai^'—DG^p,  partant  HDG  — 
i84»i8'58'',  et  GEH=:r75°4i'?/'=z7.  Ayant  donc  Aiené  IC^^,  HL,  paral- 
lèles à  ©T  ;5,  et  EGA,   DK,  parallèles  à  TT£;,  on  aura 

lld—  — —  z=92=9'29'',  D^=:  a—  H^=:59^8",  HA  =  HJ— 90°=:2V29''- 
Faisant  donc,  comme   ci-dessus,  C  A  zz;  G  B  zn  c^   CTznc,  on  aura    / 
DK  =z  CE  zz:  «  sinDif  zz:a  .  0,0172,'     et 

HLziz  TE  zz:«  sin  H/^  zz:a  .  o-,  0376561   donc 

c=:y(GF^-|-TF=):zza.o,p4ï4,    ou  • 

i'excentncité  —  jzz  o,o4'4• 
C'est  aussi  le  sinus  de  la  plus  grande  équation   du  centre   (§.   87,"),    laquelle 
est  par  conséquent  zz:  a"  1^2^21"',  5.     On  a  aussi  tang  CTF  zz:  — —  zn  ;-^  ,  d'où 

•^  -  1  r  i>  7  7  - 

l'on  tire   CTF  —  24°32'58'^63    et  la 

longitude  de  l'apogée  Azz:  65^27' i''',4.' 
Ptolémée  trouve  par  le  mém>e  calcul, 
'     a=Z93V,  ,3z=9i°ii^  Dr/z=:59',   HAzz:2«io',    -  zz: -- zz:  0,  o4i 666, 


(1)  yihnag.  Lib.  III.   Cap.  4. 
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C  T  F  =:  94°  'ào\    la  longitude  de  l'apogée  =z  6j*  5o\    et 
la    plus,  grande  équaiion   du  centre  zii  2*  23'. 
Si  l'on,  applique  cette' méthode  au  tems  actuel,  oii  mr  92  jours  22 heures^ 
6:z=:  93  jours    i3|h.  partant  a-^gi°35\  (3  =  92'']4',HDG.zi:  183*49',  GEH^ 
j.'jG^ii',  HdziZQ,i°5Af.5,  Ddzz:  — 19', 5,   H/izi:  I''54^5j   le  centre  C  se  trouvera 

SlP    T  q'  00 

au  dessous  de  E  dans  le-  quadrans  ©!'£;,.  et  l'on:  aura  tangFTC i~2-l- — 

'  '  ^  sm  i.°54'3o'''' ' 

ce  qui  donne'  FTCI=:9°4o^  et  la  longitude  de  l'apogée  zz:99°4o',  ce  qui 
est  précisément  sa.  longitude  pour  l'an:  181 1.  L'excentricité  se  trouvera 
—  zi;  0,03378  et  la  plus  grande  équation  du  centre  m  1° 56^9''',  trop  grande 
de  iS'\,  Il  s'en  suivrait  que,  depuis  le  teras  d'Hipparque,  la  longitude  de  l'a- 
pogée eût.  aiigmenié  de  34'^  i3',  et  l'excentricité  diminué  de  0,0076^  ce  qui 
dQU.îieEaif  lesv  variations  séculaires  de  -j-  i°4S''   ^^  ^^  — o,o"oo4=-  ^ 

Cette  méthode'  suppose,  non-seulement  que  les  'observations  des  équi- 
K;ox.eS'  et  des  solstices  sont  très-exactes,  mais  aussi  que  l'orbite  solaire  est 
un.  cercle  paifait..  Si  l'on  prend  pour  base  des  observations,  faites  hors  des 
équinoxes  5,  on  trouve  des  dilTérences:-  considérables,,  surtout,  à  l'égard  de  la 
position,  des  apsides  j  ce  qui  fait;  naturellement  soupçonner  ,  que  l'hypo- 
thèse du.  mouvement  circulaire,  n'est  pas  juste.  Four  décider  cette  questionj 
il  faut  des;  mélhode&  qui  na  supposent  pas  l'observation  des  équinoxes  ou 
dès:  solstices,,  et  c[ui',  au.  lieu  d'être-  bornées,  au.  cercle,,  puissent  être  appliq^iiées 
à  une   courbe   queiconqueo. 

§.  90.  La  meilleure  méthode  pour  déterminer  la  ligne  des  apsides,  est 
dus  à  Kepler  qui  en  fit  ia  première  application  à  Mars  (^).  Elle  ne  sup- 
pose rien  5.  si:  non  que  i*apogre  et  le  périgée  soient  avec  ia  terre  sur  une 
ligne  droite,  ou.  éloignés  l'un  de"  l'autre  de  î8o°,  et  que  la.  ligne  des  apsides 
partage  i'orbite  solaire  en  deux  portions  égales  et  semblables.,  que  le  soleil 
parcourt  en  tems  égaux.  Ces  conditions,  sont  légitimes- d'après  les  observations,. 
'et  les>  seules  qu'on  puisse  supposer-  comme  une'  hypothèse  qui  sera  soumise 
à;  uîi  exanien  rigoureux^  parce  qu'autreiiient  l'orbite  solaire-  serait  une  courbe 
si. irrégulière,,  qu'elle  n'admettrait  aucune   recherche  astronomique.. 


CiJ  De-  sitlla  Martisj  Qap    JLLII. 
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L'orbiie  solaire  étant  la  courbe  ABBE  (F -g.  '-i5,)  et  la  terre  en 'T, 
louies  les  droites  menées  par  T,  comme  T^,  ab^  AB,  DE,  partageraient 
l'orbite  en  deux  portions  égales,  si  elle  était  un  cercle  décrit  du  centre  T. 
Mais  si  le  centre  est  dans  un- autre  point  G,  il  n'y  a  qu'isne  seule  droite 
par  T,  qui  puisse  partager  l'orbite  en  deux  moitiés,  savoir  celle  AB  qui 
passe  par  G  :  toute  autre  ligne  divisei'a  l'orbite  en  deux  parties  inégales,, 
dont  la  plus  grande  renfermera  le  centre  G  et  l'apogée  A.  Il  est  vrai  qu'il 
y  a  des  cas,  où,  la  distance  du  soleil  à  la  terre  changeant  continueliementj 
néanmoins  chaque  droite  par  T  coupera  Torbile  en  deux  parties  égales  et 
semblablesj  ce  qui  a  lieu  dans  toutes  les  courbes  douées  ue  diamètres  et 
d'un  centre,  par  ex.  l'orbite  solaire  étant  une  ellipse  autour  du  centre  T., 
Mais  alors  toutes  les  droites  par  T  seraient  des  diamètres  de  l'ellipse,  donc 
l'apogée  et  le  périgée,  la  plus  grande  et  la  plus  petite  vitesses,  etc.  ne- seraient 
pas  éloignés  Fiin  de  l'autre  de  180®,  mais  de  90*;  ce  qui  est  contre  Fex- 
përience.  Si  donc  l'orbite  solaire  est  une  courbe  douée  de  diamètres,  il  est 
certain  que  la  terre  n'est  pas  placée  au  centre,  m.ais  dans  un  diamètre  prin- 
cipal: ce  qui  suffit  pour  autoriser  les  suppositions  précédentes. 

Là:  portion    TA.  i£i    est   plus  gVande  que  fOsBT;    ou  plutôt,    le  soleil 
mettra  plus  de  tems,    à  décrire  autour  de  T  les   180  degrés  qui  répondent  à 
l'arc  yAizh,  que  ceux  qui  répondent  à  Tare  .£;BY,   non-seulement  parceque 
îe  premier  arc  est  plus  grand,  mais  encore  parceque,  d'après  les  observations, 
il  comprend  le  mouvement  retardé  aux  environs   de  l'apogée  A,  tandis  que  îe 
dernier   arc  contient   le   mouvement    accéléré    près  du  périgée  B,     Il  est  aisé 
de  voir,    que    cette  différence    croîtra,    à   mesure  que  les  droites  V^ii,  AB, 
s'éloignent  l'une   de  l'autre,    et  qu'elle  sera    la  plus  grande  possible,    lorsque 
ces  deux  lignes  se  coupent  perpendiculairement,    de  sorte  que  V£;  coïncide 
avec   DE.     De   l'autre   côté,    si   ^y^-Jl:    approche   de  la  ligns  des  apsides  AB, 
usqi'à  parvenir  à  la  situation  ab,  la  portion  "V Aéh   acquiert  les  degrés  d'ac- 
célération compris  dans  l'angle  £-:;TZ'^    en  perdant  les  degrés    de  retardement 
de  l'angle  TTa;  qui  entrent  dans  la  moiiië  ï2:BT;  isg  leri^s,  emiuoyés  à  dé- 
crire ces  deux  moitiés,  approcheront  donc  de  l'égalité,  mais'  ils  ne  seront  pas 
pai'faitement  égaux,    à  moins  que  Vif!:  ne  coïncide  avec  la  ligne   àes  apsides 
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AB^    la  valeur  pins  ou  moins   grande  de  ces  deux  tems  servira  donc  à  juger 
de  la  grandeur  des  angles  TTA,  aTA,  cTA,  etc. 

Si  parmi  les  observations  du  soleil,  faites  jouraellement  pendant  une 
année  entière,  on  compare  deux  à  deux  toutes  celles  qui  sont  diamétralement 
opposées,  comme  V,  ^^^  et  aj,  b;  l'intervalle  de  tems  sera  toujours  plus  grand 
qu'une  demi-année,  si  la  première  observation  a  été  faite  avant  l'apogée,  et 
la  seconde  après  j  et  l'intervalle  ne  pourra  être  une  demi -année  exacte,  que 
dans  le  cas  où  les  deux  observations  ont  été  faites  dans  les  apsides  mêmes, 
ce  qui  donnera  immédiatement  leur  position.  En  faisant  abstraction  de 
ce  cas,  trop  rare  pour  qu'on  puisse  y  compter,  l'intervalle  entre  les  deux 
observations  différera  d'une  demi-année,  d'autant  moins  qu^elles  sont  plus  près 
des  apsides:  on  trouvera  donc  deux  observations  qui,  étant  éloignées  l'une 
de  l'autre  de  i8o*,  sont  plus  près  des  apsides  que  toutes  les  autres,  et  par 
conséquent  éloignées  de  A,  B,  de  moins  d'un  degré,  parceque  le  soleil  est 
supposé  avoir  été  observé  tous  les  jours j  et  l'on  verra  aisément  que,  la  posi- 
tion des  apsides  étant  à  peu  près  connue,  on  n'a  qu'à  observer  le  soleil  quel- 
ques jours  avant  et  après  le  passage  par  les  apsides.  Soient  donc  a,  h,  les 
lieux  du  soleil,  les  plus  proches  des  apsides,  c'est-à-dire  que  l'intervalle  entre 
les  observations  en  «  et  è  diffère  d'une  demi-année  moins  que  celui  entre 
deux  autres  observations  quelconques,  diamétralement  opposées.  Les  obser- 
valions  journalières  donnent  le  mouvement  diurne  du  soleil  en  a  et  en  b^ 
qu'il  est  permis  de  supposer  uniforme  pendant  une  journée,  d'autant  plus  que 
les  vitesses  ne  changent  pas  sensiblement  aux  environs  de  A  et  B  (§.  87.), 
Or  les  tems,  employés  à  décrire  des  angles  égaux  autour  de  T,  étant  en  rai- 
son inverse  des  vitesses,  et  les  angles  «TA,  èTB,  étant  égaux,  on  aura,  en 
tîommant  t^  t,  les  tems  que  le  soleil  emploie  à  parcourir  les  arcs  «A,  èB, 
et  a,  hj  les  mouvemens  diurnes  en  a  et  h,  cette  proportion: 

t  \  r  \  \  0  '.  a,    on  Tzz.  ~  t. 
b 

Soit  la  demi-dureé  de  l'année  zz:  A,    le  tems  écoulé  entre  les  observations  en, 
a  et  b-^zT:  cela  posé,  le  tems  employé  à   décrire  l'arc  ADB  est  zi:A,    et 

■L  _ 

Tz=A4-^-- T,    ou  i  — T  — -^^iiiT-- A,  donc 

17 
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§-  gi.  Comme  les  observations  du  soleil  se  font  ordinairement  à  midî^ 
il  n'arrivera  guères  que  la  différence  des  longitudes  en  a  et  é  soit  précisé- 
ment 180°.  Soit  donc  l'une  des  deux  çbservations  le  point  a,  l'autre  b, 
GtTézi:  iSo'-j-^i  T  le  tems  écoulé  entre  les  observations,  T'  le  tems  que 
le  soleil  emploiera   à  parcourir    l'arc   aAb,    et  a,  b,    les    mouvemens    diurnes 

en   a  et  b.     Gela  posé    le  soleil   parcourra  l'arc  a  a  en  ^^  heures,   d'où  l'on 

/  ^ 

tirera   T'=zT _  heures  5     en    mettant    donc  T'  à  la  place  de  T  dans   la 

formule  précédente,   on   aura 


^  frn  K  =4-^ 


T  —  A  —  — —  heures  ) 


h  —  a  V  a  y  * 

ce    qui    est    le  tems  dans   lequel  est    parcouru    l'arc  a  A.     En    nommant  donc 

f  le   tems    que    le    soleil    emploie    à    parvenir    de    a    à  l'apogée    A,    on    aura 

.,  ,    24C0 

r  __^  _j_  ,  heures,   donc 

Ci  ,  ■  ." 

f    6  (T  —  A.)  —  24-  U.   'lenreS 

b  —  a 
En    ajoutant    le    tems    t'  à  l'époque   de    l'observation    en  a,  on   aura  l'instant 

«du  passage   du  soleil  par  l'apogée  j   or  le   mouvement  par  a  A  étant  sensible- 
ment uniforme,  il  viendra 

a  T  A  zz:    — —    a. 

24  h.      ■' 

et  cel  angle,    ajouté  à   la  longitude   du  soleil  en  a,    donnera  la  long^itude  de 
î'apogce    A.     Il  faut   cependant   observer  ce  qui  suit. 

Il  est    visible,    que    les    24  heures   qui    ont   servi  à   déterminer  les  vi-» 
tesses  a,    by    doivent   être   de  longueur  égale:    or  les  observations   étant    faites 
à  midi  vrai,  il  faut  convertir  le  tems  vrai  en  tems   moyen  à  l'aide  de  féqua- 
tion   du   tems. 

§.  9'2.  Nous  avons  supposé  que  les  apsides  A,  B,  sont  sur  une  même 
ligne  droite,  et  que  l'intervalle  entre  A  et  B  est  une  demi-année  juste.  Maïs 
si,  pendant  le  tems  qui  s'écoule  entre  les  observations  a  et  b,  le  périgée  a 
avancé  de  B  en  (3,  l'intervalle  entre  A  et  p  sera  plus  grand  qu'une  demi- 
année  tropique ,  et  précisément  la  moitié  de  ce  qui  a  été  appelé  année 
anomallstique ,  (L  §.  124.!,  ou  de  la  révolution  du  soleil  relativement  aux 
apsides.  Si  la  durée  de  l'année  anomallstique  est  connue,  on  la  mettra  à  la 
place   de    2Aj    et    l'on    trouvera    cette    durée  par  le  mouvement   des  apsides* 
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qui    sera   connu,  si  l'on  appliquera   la  méthode   que  nous   venons    d'exposer» 
à   liidërcntes   époques.     Quoique   la  méthode  des  anciens    (§.  89.)  ne  soil  pas 
très-exacte,   elle   l'est  assés,    pour  déterminer   le  mouvement  des  apsides  pour 
une   demi-année,    par  un  intervalle  de  plusieurs  siècles.     La  comparaison  des 
observations  d'Hipparque  avec  les  modernes  nous  a  donné  un   mouvement   di- 
Tect   des    apsides  de  63"  par   an    (§.  Sg.)..     Suivant  les   observations  de  Wal- 
ther  la  longitude  de  l'apogée  était  en  i  ^.(^6  zz  3^  3'*  5^  5'-/%  et  suivant  Laçai  lie 
en    i'j5\)  iz:  3^8°38',  d'où  il  résulte  un  mouvement  annuel   de  6G'^.    En  com- 
parant   entre    elles  les  observations  modernes ,    M.  Delambre  trouve  le  mou- 
vement annuel  iz- ôj'',  9   ou   n'^jB   relativement  aux  étoiles  fixesj    d'où   il  est 
facile    de    conclure    la    durée    de    l'année  anomalîstique.     Le    soleil    emploie 
a5  min.    lo  sec=    pouT    décrire    un  arc   de   62'''   (L  §.    126.):    en   conséquence., 
après   avoir    achevé    une   révolution    tropique,     il    lui    faudra   encore    25'' îo*"'", 
pour  compléter  sa  révolution  relativement  aux  apsides.     En  ajoutant  donc  ces 
tib  nie    lo  s.    à  la   durée   de   l'année  tropique  (î.  §.   i23.\   on  aura  la  durée    dg 
Vannée  anomalistique  zr  365  jour5  6  h.    i4  m.    ï,6sec. 
§.  93.  Soit  donc  A  le  lieu  de  l'apogée   à   l'époque  de  la    première  ob- 
servation,   suieirt    a,  i,    les    deux  lieux  du  soleil  observés,  O,    0%  s^s  longi- 
tudes,  bla,  ATB,    des    lignes   droites,    et  supposons   que,    dans   l'intervalle 
entre  les  4.1eux   observations,  la    ligne   des   équinoxes   soit  reculée   de  T'Y  en 
TT',    et    la    ligne    des   apsides    avancée    de   TB    en    T  p.     En    faisant    donc 
aTA  =1  ^TB  zi:  «,    al«  —  oj,    YT'Y'z^  (p,    BTp=z%p,    Cp  étant  :zz  aS'", 
4^  zi- 6'',    vu    que    l'intervalle    est   une  dcmi-annéC;     on    connaît    Q:ziYTa5 
G' —  YT  a -^  co -f  «  T  ^ -[- (J),  d'où   l'on  tire 

(0 uiziO'— o  — $  — i8o«.     -^ 

Puis,  les  observations   donnent  les  mouvemens  diurnes,  en  xtiuay   en   binh: 

en    nommant   donc  t,  r,   les   tems  que  le  soleil  emploie  à    parcourir  les  arcs 

*                1                i/^               I.                                      a-f-co,  a  +  vl/,, 

«A  zz:w-|-a,    et£»(3iz:a-j-4/,    on    aura   tzzz  24  h.    et   t  iz:  —7-^  24  n* 

La   première  équation   donne    a  zz  ~ — ■  a — ■  w,    ce   qui  étant  substitué  dans   la 
seconde,   donne 


^^-~~^-24h.     donc    ^2)..,.^-T=z:-^^-f  — -^ 


« 
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En    nommant   Azi:i82J.    i5h.  7  m.    la    demi-année  anomalistique,    et  T  le 

tems  écoulé  entre  les  deux  observatious   en  a  et   b,  les    arcs   AZ^p,   A.b,  è[3, 

seront    décrits    dans    les  tems   A,    T  —  t,.   r,  d'où  il  suit  AzrT  —  ^ -f- "^j   et 

t- — TZuT  —  A^  ce  qui  étant  substitué  dans  l'équation  (2)  donnera  f.  — 

b 

T— A -—  24b.  partant  ^  m -^ ^— ^ .  En  ajoutant  le  tems 

t  à  l'époque  de  la  première  observation  a,  on  aura  le  passage  du  soleil  par 
l'apogée;  et  l'arc   que  le  soleil  décrit  dans  le   tems  t  avec  la  vitesse  a,   étant 

ajouté   avec    O?  donnera    la  longitude    de  l'apogée  zz:  Q -]-  -, —  ^w,  donc 

24.11. 
/o\  ^.û&T  —  A  c,  . 

(3)  ....,.= o  +  j::^^  •  ^sr -,-=-,(— +)• 

Il  est  aisé  de  voir  que  dans  tout  ce  calcul,  on  peut  faire  abstraction  de  la 
précession  des  équinoxes  cp,  en  mettant  à  la  place  de  4»  le  mouvement  des 
apsides  relativement  aux  points  équinoxiaux,  ou  Si'''  au  lieu  de  ÇJ':  car  alors 
l'équation  (i)  donnera  co  zz  Q' — Q  —  i8o*,  trop  grand  de  (^;  mais  \}^  nz  3i" 
sera  trop  grand  de  la  même  quantité  Cf) ,  par  conséquent  y  w  ■ —  vp,  if,  et  îïf, 
n'éprouveront  aucun  changement. 

§.  94.  On  trouvera  par  cette  méthode,  pour  l'instant  du  passage  dii 
soleil  par  l'apogée,  le  tems  et  la  longitude  vraie  du  soleil;  or  la  longitude 
vraie  étant  égale  à  la  moyenne  dans  les  apsides  (§.  87.),  on  aura  la  longi- 
tude moyenne  avec  le  tems  qui  lui  répond,  c'est-à-dire  Vépoque  au  soleil,  la- 
quelle, le  mouvement  moyen  étant  connu,  donnera,  par  une .  simple  addition 
ou  soustraction,  la  longitude  moyenne  du  soleil  pour  tous  les  tems  futurs  et 
passés.  Ces  longitudes,  combinées  avec  le  mouvement  des  apsides,  donneront 
pour  un  tems  quelconque,  l'anomalie  moyenne  du  soleil  zn  |u.;  or  les  obser- 
vations  donnant  les  longitudes  et  les  anomalies  vraies  i?,  on  aura  V excentncité^ 

—  zz:  — — (§.  ^70>    ®^  P^r    là   tous  les  élémens  de   l'orbite  solaire  sont 

connus.  Mais  le  mouvement  moyen,  ou  la  durée  de  l'année  tropique,  exige 
une  petite  correction,  à  cause  du  mouvement  des  apsides  (L  §.  i23.)  On  y  a 
vu,  que  la  durée  de  l'année  tropique  est  trouvée  par  le  moyen  de  deux  lon- 
gitudes vraies  du  soleil ,  égales  entre  elles ,  d'où ,  en  supposant  que  les  lon- 
gitudes moyennes  étaient  aussi  égales,  l'on  a  conclu  le  mouvement  moyen.  On 
suppose  donc,  qu'entre  les  deux  observations,  le  soleil  a  fait  une  révolutioa 
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entière  dé  36o®,  non-seulement  par  le  mouvement  vrai,  mais  aussi  par  le  mou- 
vement moyen,  ou  ce  qui  revient  au  même,  que  la  différence  entre  les  lon- 
gitudes vraie  et  moyenne,  ou  l'équation  du  centre  a  élé  la  même  dans  les 
deux  observations.  Mais  cela  n'a  lieu  que  dans  le  cas,  où  l'anomalie  est  la 
même,  ou  que  la  ligne  des  apsides  n'a  pas  changé  de  position  relativement 
aux  équinoxes.  En  vertu  du  mouvement  annuel  des  apsides  de  62'%  l'ano- 
malie à  changé,  dans  l'intervalle  entre  les  deux  observations,  de  la  même 
quantité  multipliée  par  le  nombre  des  années:  Féquation  du  centre  a  augmenté 
ou  diminué  à  proporlionj  et  les  deux  longitudes  moyennes  ne  pe^ivent  pas 
être  différentes  Tune  ds  l'autre  do  36o*,  comme  il  est  supposé,  puisque  les 
longitudes  vraies  le  sont.  Il  faut  donc  calculer  le  changement  de  inéquation 
du  centre  ou  des  longitudes  moyennes,  par  le  moyen  du  mouvement  des 
apsides,  ou  du  changement  de  l'anomalie  vraie.  Ces  deux  longitudes  moyen- 
nes, avec  rintervalle  de  tems,  donneront  exactement  la  durée  moyenne  de 
l'année  tropique.  Il  en  est  de  même  des  autres  inégalités  du  soleil,  qui  dé- 
pendent de  Faction  de  la  lune  et  des  planètes:  il  faut,  ou  que  dans  les  deux 
observations,  le  soleil  ait  eu  la  même  situation  relativement  aux  corps  pertur- 
bateurs, ce  qui  n'est  guères  possible  ,^  ou  que  Ton  connaisse  les  corrections 
qui  en  résultent,  pour  convertir  les  longitudes  vraies  en  moyennes.  C'est  à 
l'aide  de  toutes  ces  petites  corrections,,  que  M.  Delambre  a  trouvé  la  durée 
de  l'année  tropique  =  365  j.   5  h.  48.  m.  5i,6sec.   (I.  ^.   laS.). 

/\  Silî   I  U    — —  T)  1 

Ç.  q3.  Si  à  l'aide  de  l'équation  —  =z  — — ,    on    calcule    l'excen- 

iricité  pour  différens  points  de  l'orbite  solaire,  ou  pour  différentes  anomalies 

V,  on   trouvera    pour  —   des  valeurs  différentes,   d'où  il  suit,,  que  l'hypothèse 

a 
du  cercle  excentrique   n'est  pas  exacte.     Ces  différences  que  les  observations 

indiquaient  d'une  manière  qui  n'admettait  aucun  doute,  prineipalem-ent  quand 

on  compara  le  soleil  avec  les  planètes,   étaient  si  considérables^  qu'elles  firent 

penser    déjà  à  Tycho,    que  l'orbite  solaire  n'était  pas  constam-ment  de  même 

grandeur  (^).     Kepler,  jugeant  cette  variabilité  de  Forbite  peu  vraisemblable, 

en   chercha   une    autre  explication  ,    et   la    trouva  dans    la   double   exceîitnciié 

^       (l)  Il  écrivit  à  Kepler:   ,,  Orbis  annuus  nonvidetur  ejusdem  semper  magnitadinls,  qucad  ipsiuu  ec- 
^jcçatïicum  collaticijç  factt."^    De  Stella  Martis.  Cap.  XXU.  pog,  124- 
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{hisectw  eccenirici'tatis).  Ptolémée  avait  déjà  trouvé  que,  pour  expliquer  la 
première  inégalité  des  planètes,  il  était  nécessaire,  de  placer  le  point  au- 
quel le  mouvement  parait  uniforme,  non  pas  au  centre  G  de  l'excentrique 
{^Fïg,  25.),  mais  du  côté  opposé  à  la  terre  en  F.  Kepler,  croyant  en  avoir 
découvert  la  cause  physique,  se  fit  lui-même  l'objection,  que  cette  cause 
devait  agir  également  sur  toutes  les  planètes,  et  par  conséquent  aussi  sur  la 
terre,  pour  laquelle  Ptolémée  s'était  contenté  de  l'excen-ricité  simple.  Ayant 
trouvé  que  toutes  les  observations  confirmaient  sa  supptsition,  il  fut  enfin, 
convaincu,  que  le  mouvement  du  soleil  et  de  toutes  les  planètes  était  uni- 
forme, non  pas  autour  du  centre,  mais  autour  d'un  point  F,  situé  sur  la 
droite  qui  joint  G  et  T,  et  distant  du  centre  de  GFzzCTj,  que  du  moins 
cette  hj^pothèse  satisfaisait  aux  observations  beaucoup  mieux  que  l'excentri- 
cité simple.  On  en  trouvera  les  preuves  ci-après  j  mais  il  est  à  propos  de 
montrer  ici,  comment  le  mouvement  du  soleil  est  calculé  suivant  cette  nou-= 
velle  hypothèse. 

§.  96,  La  première  question  qu'il  fallait  décider,  était,  si  le  point 
F  d'où  le  mouvement  paraît  uniforme,  et  qu'on  a  appelé  point  de 
Véquant  ou  à'égmUté  {^punctum  aeq nantis )  ^  était  exacHement  à  la  même  dis- 
tance au  centre  G  que  la  terre  T,  ensorte  que  l'excentricité  entière  TF 
fût  partagée  par  G  en  deux  portions  égales,  ainsi  que  Ptolëiuée  l'avait  sup- 
posé pour  les  planètes  sapéiieures:  Kepler  décida  cette  question,  à  l'aide  des 
observations,  de  la  manière  suivante.  Soit  (i%.  "35.)  G  A=z:G  Bizza,  GT=z:c, 
CFiiiezz/?c,  le  soleil  étfnt  en  S:  les  anomalies  moyenne  et  vraie  seront 
AFSzzrfi,  ATSzzx;,  féqtîation  du  centre  sera  ISTzr^t. — v,  etTFzzi^^i -j-//  c. 
En  donnant  successivement  à  n  ditlerentes  valeurs  arbitiaires,  on  calculera,  à 
l'aide  de  ces  valeurs  el  des  anomalies  connues, /a,  -u,  dans  i€  tî%ingle  FTS 
le  rayon  vecteur 

Sip  ^    :- —  'V) 

V  n::  ^ — '-r-^— — r  étant  fonction  de  /?;   et  dans  le  triangle  GTS  îe  coté 

sin  (^ix  —  t;) 

(iy\.  ...  G8  zz  a  zn  y  i^c^-j- r"-:- 2  c  r  ces  f   z^cV  (i-j-v^ — 2  v  cos 'u). 

Ayant   fait    ce  calcul    pour   plusieurs  points  de  Toi  bile,      ou    pour    diîïerenles 

c 

valeurs  de  /a,  v^  ou.  verra,   si  —   ou    1  -{- y^  —  2  y  cos  1;  est  une  quantité  con- 
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shnte:    sî  ce  n'est   pas  le  cas,  on  changera  la  valeur  de  «,  jusqu'à  ce  que  — 

ti 

devienne  constante,  quelles  que  soient  les  valeurs  de  |x  et  v.  Kepler  trouva, 
que  cette  condition  est  satisfaite,  en  faisant  «  rz:  i  ou  ezzzc,  et  l'on  verra 
plus  bas,  que  cette  hypothèse  qui  h  la  vérité  n'est  pas  rigoureusement  exa- 
cte, s'accorde  cependant  assés  bien ,   non-seulement  avec  les  observations,  mais 

aussi  'avec    la  théorie  de  l'ellipse. 

'  c 

En  faisant  donc  CTinCFzzrc,  TFzrsc,  —  =:7,  on  aura  sinCST=7sint;,. 

("20 TSz=:r=:  ^^-r^^^^ —aVii  —  7^sin"a;)  4- c  cos -y, 

^  sin  v  /     »  . 

parlant  dans  le   triangle  F  S  T, 

y 'Y  .  r  S  2  7  sin  <v 

(dj tang  (fx  —  a;!  —  — r- ^^    •   2     ^ ^ »" 

^  y  [I  —  ï  ^  sin2  nj)  —  y  cos  1; 

La  plus  grande  valeur  de  r  est  TAina-j-c,  la  plus  petite  TBzzra — c,  donc 
la  moyenne  ziLa,     En  faisant   donc   dans  l'équation   (2)  TSzza,  on   trouvera 

C 

la  —  c  co^ 'vf  ziz  a^ — c^sin^'u,   d'où  ii  viendra  cos-uzz: — .    Divisant  donc  CT 

^  sa 

en    deux    parties    égales    par    la    perpendiculaire    c  5,    on    aura  TsmCszza, 

c 
cos  cT^iz:        j     en  conséquence,    s  sera    le    point    de    la    distance  moyenne. 

sa. 

En  faisant  pour  abréger,     V  \\ — 7^  sin^  t»   zizu  et  u — 7  cos  1;  zz;  V,   on  aura, 

2  /  Sin  t^ 

par  l'équation   (3\    tang  (/a  —  '^')'^^^  — — — 5    ^^ont  la  diirérientielle   est 

du  —  'ènj  27  3t;    /  ,      7^  sin^ry  cosx)\  o.y  dnj   /cos -u  \ 

■ — r  =::  — :.Tx-     M  cos  0?  —  7  H zi: —  ( •  7  L 

ya 

Or  cos^  ^fi  —  x;)  étant  HZ  -— — — — ---^     on  aura 

V''-f-4-  '     sin''  x) 

a,             ^            ^                            2  7  <9  ry  (cosx;' — ^ u) 
)    ....  dp,  d-U  ZII !^ ; '. » 
■u[i  —  1  y  ttcjs  nj  -{-  y^  (3  — ïcos^x))) 

En    faisant    donc  d/xzz:3'i;,    on  aura    cos'i;zz7«^   ou   cos^  x;  zz:  7^ — 7"^  sin^x;, 

.    V                .                                7 
doù    l'on   tire    cos  v  zz:  — -^-r;,    ce    qui   donne   le   point    où  le  mouvement 

vrai  est  égal  au   moyen,  et  où    l'équation   du  centre   est  un  maximum.     Ayant 

élevé  sur  GT   la   perpendiculaire  C(r,    on  aura 


sin  C  (T  T  zz  cos  C  T  «r  zz:  cos  -v  zz 


c 


par    conséquent    o-   est    le   point   cherché.     Il   en   résulte,     que  le  mouvemenf 
moyen    est    plus   grand    que    le    mouvement    vrai    de   A  à  (f,    et  moins  grande 
de  c-  à  B3     et  il  en  est  de   même  dans   l'autre  demi-cercle  BEA.     Tant  que 
sin  x;  a   une  valeur  positive,  l'équation  du  centre   (3)  est  positive:    la    longi» 
tude   moyenne   est    donc    plus   grande  que    la  longitude  vraie  dans  le  demi- 
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cercle  BEA.  Pour  calculer  l'anomalie  vraie,  ou  réquation  du  centre,  par 
le  moyen  de  l'anomalie  moyenne,  on  a  dans  le  triangle  CSF,  sinCSFrz:7sin/j,, 
et  dans  le   triangle  CST,    FCSiriA  — CSF,    tang  GST:=:     "^''"^^^  ^,  et 

ï  "X*  •    CO S  Je  1.9  h^ 

H— 'uzzCSF-fCST, 

Kepler  donna  à  l'angle  ATS  que  nous  appelons  Tanomalie  vraie  y  le 
nom  ^anomalia  coaequata,  et  il  divisa  l'équation  entière  F  ST  en  les  équations 
opt'ujue  CST,  et  physique  CSF.  En  effet,  la  première,  résultant  de  ce  que 
l'observateur  se  trouve  hors  du  centre  C,  est  purement  optique,-  au  lieu  que 
la  seconde,  étant  une  inégalité  réelle  dans  le  mouvement  du  soleil  autour 
du  centre  C,  doit  nécessairement  avoir  des  causes  physiques.  Si  l'on  difTé- 
rentie  Téquafion  sin  CSTzz:  7  sin  f^  et  qu'on  fasse  8.CSTiz:o,  on  trouvera 
que  réquation  optique  est  un  maximum  ^  lorsque  cos -u  zz  o,  c'est-à-dire  dans 
les  points  D,  E.  Il  résulte  pareillement  de  l'équation  sin  CSF  zz  7,sin  p., 
que  l'équation  physique  est  un  maximum,  lorsque  cos  ja  :zz  o,  c'est-à-dire  dans 
les  points  G,  H.  Il  est  donc  naturel,  que  la  plus  grande  A^aleur  de  l'équa- 
tion entière  |x — v  tombe  au  milieu  entre  ces  deux  p(^ints  en  e-,  ainsi  que 
nous   l'avons  trouvé  {^). 

§.  97.  Puisque  la  longitude  moyenne  du  soleil  pour  une  époque  quel- 
conque est  connue  par  le  mouvement  moyen,  et  que  les  observations  don- 
nent les  longitudes  vraies,  on  connaît,  pour  l'époque  de  chaque  observation, 
l'anomalie  moyenne  ou  vraie,  et  l'équation  /x-=-t;.  Si  l'on  a  donc  calculé  pour 
la  même  époque,  l'équation  ju,  —  v  suivant  une  hypothèse,  la  comparaison  de 
cette  valeur  avec  l'observation  servira  à  vérifier  l'hypothèse.  Pour  faciliter 
cette  comparaison,  nous  avons  calculé  la  table  suivante  qui,  pour  les  anomalies 
moyennes  de  cinq  en  cinq  degrés,  présente  Féquaîion  du  centre,  suivant  les 
hypothèses  de  l'excentricité  simple  {%.  87.),  de  l'excentricité  double  (§.  96.%  et 
de  Yellipse.  La  dernière  peut  remplacer  les  ohservations ,  étant  parfaitement 
d'accord  avec  elles.  L'excentricité  elliptique  a  été  supposée  n:  0,0168023  ce 
qui  donne  pour  la  première  hypothèse  —  zir  o,o336o4• 


(I)  De  Stella  Martis,  Cap.  XXlX. 
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Anomalie- 

h  tj  u  a 

lion   du   ce 

n  t  r  e 

Exe.   simple 

'iLxc.  double 

Ellipse 

0^     0^ 

0".    o\    o'\ 

o^o^  0". 

J^.o'.    0". 

5. 

9.  45. 

9. 54. 

9.   52. 

10. 
i5. 

20. 

19.   25. 

28.  57. 

38,  18. 

19-  44- 

29.  25. 

38.  53. 

'9-  % 
29.  18. 
38.  45. 

25. 

I.     0. 

47.  22, 

56.     7. 

48.     5. 
56.  56. 

47.  55. 
56.  44. 

5. 

I.     4.  29. 

I,     5.  22. 

r.   5.      <S. 

10. 

12.  0.3. 

i3.  18. 

i3.    4. 

i5. 

19.  47. 

20.  4^' 

20.  29. 

20. 

26.  J6. 

27.  33. 

27.  ib. 

25. 

32.  49. 

33.  43. 

è'd.  3o. 

2.     0. 

5. 

38.  22. 
43.  12. 

39.  12. 
43.  56. 

39.     0. 
43,  46 

10. 
i5. 

47.  17. 
5o.  35. 

47.  55. 
5i.     5. 

47.  46 
5Ô.  58. 

20. 

53.     4. 

53.  25. 

53.  20. 

25. 

54.4. 

54.  53. 

54.  5i. 

3.     0. 

T.  55.  op.   1 

T.  55.  3o. 

1.55.  3o. 

La   table  précédente  tait   voir,    que   la  première    équation  est    parloot 
trop  petite,  et  la  seconde  trop  grande,  et  que  la  plus  grande  erreur   a  lieu, 
lorsque  lanomalie  est  ^b'*;  mais  que  l'excentricité  double   ne  s'écarte  de   l'el- 
lipse que   de   i^"  tout  au  plus,   et  que  par  conséquent  elle  est  trois  fois  plus 
exacte  que  l'excentricité   simple  qui  s'en  écarte  de  4'-*'',   ensorte  que  la  diffé- 
rence entre  les  deux  hypothèses  est  toujours  au   dessous  de  I^     il    est  donc 
visible,   que  l'orbite  solaire  s'écarte  très-peu  du  cercle,   et  qu'il  faut  des  obser- 
vations très-exactes ,     pour  apercevoir  cet  écart.     Mais   quand   même   il  serait 
tout-à-fait   insensible,    au    point    que  le    calcul  suivant  l'hypothèse  du   cercle 
excentrique  fût  toujours  d'accord  avec  les  observations,  il  ne  faudrait  pas  en 
conclure    que  l'orbite  solaii-e  soit  en   effet  un  cercle    parfait,    principalement 
si  les  ob-jervations  des-autres  planètes  indiquent   le   contraire.  Tout  ce  qu'on 
serait   autorisé  à^h  conclure^  c'est  que  l'orbite  solaire  difïere  si  peu  du  cer^ 

18 
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cle,    qu'avec    les   instriimens  actuels  il  est  impossible  d'apercevoir  cette  diffé- 
rence, et  qu'en  conséquence  on    peut  calculer  les  longitudes  du  soleil  suivant 
l'hj'potlièse    du    cercle    excentrique,    sans  erreur  sensible  (^).     La  conclusion 
précédente  serait  d'autant  moins  fondée,   que   nous  n'avons  mis  l'orbite  solaire 
qu'à   une    seule    épreuve,    savoir   par    rapport    à   la   vitesse  angulaire    qui  ne 
donne  que  la   projection  sur  la  sphèrej  pour  déterminer  la  courbe  elle-même, 
il    faut    encore    examiner,    si    les    distances    de   la    terre   au    soleil   s'accordent 
aussi  avec  l'hypothèse   circulaire;    et    ces   distances    ne  peuvent    être  détermi- 
nées,, qu'en  combinant  le  soleil  avec  les   planètes,  ainsi   qu'on  va  le  voir  dans 
le    Chapitre  suivant.     Cela    prouve  en   même  tems,    combien   les   plus  grandes 
découvertes  dépendent  des  circonstances.    Si  l'orbite  solaire  était  aussi  excen- 
trique que  celle   de  Mars,  il  est  probable  que   les   véritables  lois   des  mouve- 
mens   célestes  auraient  été   découvertes  longtems  avant   Kepler,  attendu   la  fa- 
cilité   et    la    simplicité    des  observations  solaires.     Mais   dans   l'état  actuel   des 
choses ,    on  crut  ne  devoir   pas  abandonner  une  hypothèse   qui ,   relativement 
au  corps  de  notre  système  ,  le  plus  important  ,    et  le  plus  facile  à  observer, 
était   parfaitement    d'accord    avec    les    observations.     D'un  autre  côté,  Kepler, 
d'après  son  propre  aveu,   n'eût   peut-être  pas  fait  ses  découvertes,   si    l'orbite 
de  Mars  ne  se  fût   trouvée   six  fois   plus  excentrique  que  celle    du   soleil,  et 
si    Tycho,  dans   le  tems  où   Kepler  vint  le   seconder,    ne  se   fût   occupé  ex- 
clusivement de  cette  planète.     Si  Kepler  a  le  premier  fait  ces  grandes  décou- 
vertes.,   c'est    en    partie    l'effet    des    excentricités    du  soleil  et    de   Mars,    mais 
principalement    du  génie  inépuisable   de  Kepler,    de   son  activité  infatigable, 
et  de  sa   passion  invincible   pour  la  vérité,   qui,   malgré  les  dithcullés  contre 
lesquelles    il   avait  à  lutter,    et  après  un   grand   nombre  d'essais  manques,    le 
portèrent    à    se  frayer   un  chemin    à    travers    un  labyrinthe,    dans    lequel  tant 
d'autres  s'étaient  égarés,    et  à   imaginer  des   méthodes  ingénieuses  qui  lui  four- 
nirent le  moyen   de  tirer   des  observations  de   Mars   le  même  avantage  ,    qu'a- 
vant  lui    les   observations   du    soIpïI   seules  avaient   offert. 

(l)  ,,  Non  iiteo  idem  esi  eiicicius  ycirca  solam  etitim  hnglfudineinj  et  verae  !iyp">theseos  adhue 
„  incognitae  et  falsae  a  nobis  assumtae,  quod  ad  sensum  effectus  idem  videtuv-  Potest  eiiim 
,;  minimum  aliquid  déesse  quod  sensus  non  capiat.     (De  Stella  MarliSf  Cap  JLX.I,  p.  Il8.) 
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CHAPITRE      V. 
Hypothèse   du  cercle  excentrique,  appliquée  aux  Planètes, 


§.  98,  Ljes  inégalités  des  planètes,  dont  le  calcul  et  Fexplication  com- 
posent toute  leur  théorie,  ne  sont  autre  chose  que  leurs  écarts  de  cette  vi- 
tesse uniforme  qui  est  le  milieu  entre  la  plus  grande  et  la  plus  petite,  et  avec 
laquelle  la  planète,  dans  le  plus  grand  espace  de  tems,  ferait  le  même  nom- 
bre de  révolutions,  et  en  général  les  mêmes^  progrès,  qu'avec  la  vitesse  vraie: 
et  c'est  ce  qu'on  appelle  le  mouvement  moyen.  C'est  donc  l'élément  qu'il 
faut  connaître  le  premier,  et  qui  doit  servir  de  base  à  toute  la  théorie  des 
planètes:  et  l'on  se  rappellera  ce  qui  a  été  dit  à  l'égard  du  soleil  (I.  §.  122.), 
En  supposant  que  toutes  les  révolutions  sont  égales  entre  elles,  ou  que  la 
planète  décrit  constamment  la  même  courbe  suivant  des  lois  invaiiables, 
chaque  révolution  vraie  de  36o*  donne  en  même  tems  la  révolution  moyen- 
ne, et  par  conséquent  le  mouvement  moyen  j  ensorte  que  deux  observations, 
éloignées  l'une  de  l'autre  de  36o®,  suffiraient  pour  cet  effet.  Mais  comme  cha- 
que observation  est  sujette  à  d^s  erreurs  inévitables,  et  qu'il  y  a  des  causes, 
peut-être  inconnues  encore ^  qui  peuvent  altérer  le  mouvement  vrai,  sans 
influer  sur  le  mouvement  moyen;  le  résultat  sera  d'autant  plus  exact,  que  le 
nombre  des  révolutions,  comprises  entre  les  deux  observations,  est  plus  grand^ 
parceque  l'erreur  d'observation  est  divisée  par  ce  nombre,  et  que  les 
fractions  de  secondes  etc.  deviennent  sensibles  en  s'accumulant  (^;.  Voilà 
en  quoi  consiste  l'utilité  inappréciable  des  observations  anciennes,  et  l'avan- 
tage qu'ont  les  astronomes  modernes  sur  les  anciens. 


(ï)  ^Imag.  Lib.  JJJ.  Cap.  2. 
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Puisque  la  visibilité  des  planètes  en  général,  ainsi  que  leurs  inégali- 
Ntés,  dépendent  de  leur  situation  relativement  au  soleiij  il  était  naturel,  qu'on 
commença  par  chercher  leur  mouvement  apparent  par  rapport  &n  soleil,  quia 
été  appelé  le  mouvement  synodique ,  et  duquel  il  était  aisé  de  conclure  le 
vrai  mouvement,  celui  du  soleil  étant  connu.  En  conséquence,  l'intervalle 
de  tems  entre  une  conjonction  ou  opposition  de  la  planète  avec  le  soleil,  et 
la  suivante,  ou  ce  qui  revient  au  même,  la  durée  d'une  révolution  synodique, 
est  le  premier  objet  de  ces  recherches,  que  Ptolémée,  en  comparant  ses  ob- 
servations avec  les  anciennes,  avait  déjà  déterminé  avec  une  précision,  à  la- 
quelle les  observations  modernes  ont  peu  ajouté.  Suivant  ses  observations  et 
calculs  (^),  les   planètes  ont   été   en  conjonction  avec   le  soleil: 

Saturne       5^  fois  en  Sg  années  tropiques    •    i   jour  i8  heures, 

Jupiter       65 70 ^60    • —      4     "^ 

Mars  37 79 •' 3~      4    — 

Vénus  5 7- = 362    —    18     — 

Mercure   i45 4^ 1    —      i     — 

Dans  les  périodes  précédentes^   les  planètes  ont  donc  parcouru,  parleur 
moyen  mouvement  synodique, 

■^  2052O°,      Ql     2.:j400^,      c?   i3320'',      $   ï800®,  ,     ^   52200°; 

d'où  il   résulte  le  moyen  mouvement  synodique  diurne   des  planètes, 
■5z=57'7^'44''',  Î3^  =  549"3'^  S —'>^i\^"^o"\  $  —  36'59"2f/^  g  z=3°6'24V'î 
ce  qui  est  peu  différent  des  déterminations  les  plus  récentes. 

§.  99.  Les  quantités  précédentes  serviront  aussi  à  trouver  le  mouve- 
ment moyen  des  planètes  en  longitude  ,  qui  est  appelé  périodique  ,  'et  leur 
mouvement  5iWera/,  ainsi  que  les  tems  qu'elles  employent  à  parcourir  36o' 
de  longitude,  ou  par  rapport  aux  étoiles  fixes,  c'est-à-dire  leurs  révolutions 
périodiques  et  sidérales.  Les  dernières  sont  les  plus  importantes  pour  la  Ihéo- 
^  ïie  des  planètes,  parcequ'elles  déterminent  leurs  vraies  orbites  autour  du  so- 
leil. Elles  ont  donc  été  déterminées  avec  le  plus  grand  soin,  telles  qu'oa 
les  trouvera  dans  la  table  suivante^  et  l'on  en  a  déduit  immédiatement  le 
mouvement  sidéral  diurne.     En    nommant   T,   P,  les  révolutions  sidérales   de 


(ij  Almag.  Lii.  JX.  Cap.  3. 
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la   terre  et  d'une  planète,  exprimées  en  jours  et  ses  parties  décimales,  «,  ^, 

leur   moyen  mouvement  sidéral  pour  un  jour,   on   aura 

36y^          1206000'''             ,          1206000" 
a  z=  — -  =2  -^^ ,   et  b  z=L  -—- . 

T  ï        ^  P 

En    ajoutant  a    et  6  avec    le   mouvement  diurne    des    points  équinoxiaux  zz 
—  iz:  o'',  iS^^j   on  aura  le  mouvement  diurne  en  longitude,  ou  périodi- 


5o' 


5  65,2/j_22 

aue,  a-|-o'',i372  st  b-\- o'\i3'-j2:  ce  qui  donne  les  révolutions  périodiques, 

36o«        .  360» 

-y-- — jours  et   7 7;— -— lours.  / 

a'+C',  1372  '  &.+  o'',i372'  ^/ 

Maintenant  on  p^ut  trouver  la  révolution  synodique  1=1  S  de   deux-m^rrîîeres. 
Le   mouvement   synodique   pour   un    jour   étant  a  —  b   ou  b-^d^  selon   qu  il 

S'agit  d'une  planète  supérieure  ou  inférieure:  on  aura 

^        3  6o<»    .                  _         360»   . 
hzn  — ■— —  jours,  ou  b  iz: lours. 

Si  l'on  a  calculé  «,   b^  avec  un  nombre  suffisant  de  décimales ,    cette   métho- 
de   donne   la  même  exactitude   que  la  suivante.     En  nommant  x,  y,  les  arcs 

que  la  terre  et  la  planète  décrivent  pendant  une  révolution  synodique  de  cel- 

s  s  '  , 

îe-ci,   on  aura  xzi:.-  36o*,  et  j  zz  —  36o*.    Or  on  a  pour  les  planètes  supé- 
rieures   :ï;zz:  Sôo'-j-j',   et   pour  les  planètes   inférieures  y  n:  36o°-f- -'c:  ce  qui 

S  s  s  s 

donne  les  équations,    ;^^=  i  ~^p  '  ^'^   "S"  — -  ^  ~1"  t*     ^^  ^ 

PT 

pour  les    planètes  supérieures,  S  zi:  - — —^ 


P  — T" 


PT 


et   pour   les   planètes   inférieures,   S  iz: -, 

La   table    suivante    a  été  calculée   sur  ces  formules,    à  l'aide  de  la   première 
colonne. 


Révolution  siaérale      Mouvement  sidérai     Mouvement  périodique 
eu   jours  diurne  diurne 


io'^58,  9698400 

4332,  596J076 

6865  9796186 

365,  256J835 

224»  7008240 
87. 9(x)'î58o4 


i2o''',4576':'926J 

299-  Ï27799589. 

1886,  518049920 

3548,  igîôoSiii 

5767,  669102985 

■4732'',  419364046 


2^    0^5947985 
4.59,2649688  / 

3i. 26,65601915 
59.   8,339777343 
,i6'.  7'', 806272217 

5'.32'',55653327H8 
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Planètes 

1? 

% 
$ 
$ 

Rés^olution    pério- 
dique 

jours,    heur.  min.  sec.    tler. 

Révolu  lion  6_)iio- 
dique 

jours-    h.     m.     s.     t. 

iviouveiiifciit   s^ij.uciiqu»:' 
diurne 

10746.  17.    34.  19.    3,4 
43  io.  14.    39.    2.32,  I 

6:^6.22.    18.45.38,6 

365.   5.  48.51.34,  5 

224.  x6.  4' -29.28, 3 

87.  >.3.   14.3;.  7,3 

373.     2.12.49.37^,9 

398.21. 1-2, 58. 28, 5 
779.22, 18,32.44^7 

^'•^7'-    7". 7  497««S 
0.   54.     9,  c64î^o852 
0.  27.  4'»  67. '73819 

583,22.   6.55.52,8 

1  t5,  2T.    3.  ;4-  '  1 ,  î 

0.  à6.  59,476494874 
3.     6.   24.2267   59)6 

§.    100.  La  première  iuégaiité  des   planeies,    nicins   considérable   que   la 
seconde,  dépend  de  la  longitude  des  planètes,    et  non  de  leur  situation  rela- 
ti\^ement  au  soleil:   en  conséquence,   sa  période  n'est   pas  la  révolution    syno- 
dique,  mais  la  révolution   périodique  ou  sidérale,  et  elle  ressemble  tellement 
à  l'équation    du    centre    de    l'orbite    solaire ,    qui   dépend   de  son   excentricité, 
que  Ptolémée    choisit    pareillement    le   cercle    excentrique    pour    l'expliquer. 
Mais    \dL  seconde   inégalité  qui,    dépendant  de  la   situation  des   planètes  relati- 
vement au  soleil,     a  pour   période  la   révolution  synodique,    ne   pouvait  être 
représentée   par  le  cercle    excentrique,   à  cause   d'une  circonstance  singulière. 
En  effet,   soit  qu'on  prenne  pour  le  point  d'où  le,  mouvement  paraît  uniforme, 
le  centre   G  ou   le  point  F  (Iig.2.5.',  le  point  de  l'orbite,  où  le  mouvement 
vrai    e.çt  égal    au    moyen ,    sera    dans  le  premier  cas  D,    dans    le  second    en 
'^    §■  ^7- 960-   donc,    depuis   le  mouvement  le  plus  lent  en  A,  jusqu'au  mou- 
vement moyen  en   D    ou    <r,     la   planète  décrit   l'anomalie  moyenne  ACD   ou 
AFo-,   l'une  et  l'autre  étant    plus   grande   que   90°.  Il  en  résulte  que,  dans  le 
cercle  excentrique,  quelque  hypothèse   qu'on  adopte,  la  planète  emploie  plus 
de  tems,  pour  parvenir  du  mouvement  le  plus  lent  au  mouvem.ent  moyen,  que 
de  celui-ci  au   mouvement  le  plus  rapide  en  B.  Or  Ptolémée  ayant   observé*^  le 
contraire,    c'esl-à-dire  que  le  tems  écoulé   entre   le  mouvement    moyen  ei  le 
mouvement  direct  le   plus   rapide  était  toujours  plus  long,  que  celui  qui  s'é- 
coulait entre  le  plus   grand  mouvement  rétrograde    et    le  mouvement   moyen 
(§.  67.  68.  n.  2.),  il   choisit   Vépicycle,   pour  expliquer  la  seconde   inégalité    (*)« 


(l)  Almag.  Lih.  IX-  Cap.  5. 
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Soit  donc  {Fig.  26.)  G  \v  cenire  du  cercle  cjsLcentnque,  dont  la  cir- 
conférence est  parcourue  par  le  centre  A  de  l'épicycle  suivant  l'ordre  de$ 
siones  AQB,  T  la  terre,  et  F  le  point  ^'égalité  [punctum  uequantis) ,  autour 
duquel  le  centre  de  Tépic^ycle  décrit  des  angles  proportionnaux  au  tems. 
Cela  posé,  A  B  sera  la  ligne  des  apsides  relativement  à  la  première  inégalité, 
A  l'apogée,  B  le  périgée,  A,  B,  étant  les  points  des  mouvemens  le  plus  lent 
et  le  j>ius  rapide,  et  D  celui*  où  le  mouvement  moyen  a  lieu,  la  pi'emière 
inégalité  étant  un  maximum,  laquelle  est  nulle  en  A  et  B.  L'anomalie  mo- 
yenne est  l'angle  AFE  ou  A  Te,  Te  étant  parallèle  à  FE;  ATE  est  ,rano- 
malie  corrigée  par  la  première  inégalité,  et  par  conséquent  FET  est  la 
première  inégalité  ou  Véquation  du  centre.  Le  lieu  moyen  des  planètes,  ainsi 
que  celui  du  soleil,  s'il  s'agit  d'une  planète  inférieure,  est  donc  toujours 
sur  la    ligne  F E  ou  Te. 

Une  autre  ligne  des  apsides  naît  du  mouvement  dans  l'épicycle:  c'est 
la  ligne  oè  qui  se  transporte  en  ET,  passant  toujours  par  la  terre  et  le  cen- 
tre de  répicycle^  la  seconde  inégalité  dépend  donc  de  la  situation  de  la  pla- 
nète relativement  à  la 'ligne  TE.  Puisque  le  mouvement  dans  l'épicycle  équi- 
vaut absolument  à  celui  dans  le  cercle  excentrique  (§.  88."!,  la  planète  em- 
ploiera plus  de  lems ,  pour  parvenir  de  l'apogée  a  au  point  du  mouvement 
jnoyen  c  ou  d,  que  de  celui-ci  au  périgée  b.  En  efïêt,  le  mouvement  vrai 
qui  est  composé  âe&  deux  mouvemens  dans  l'épicycle  et  dans  le  cercle  ex- 
centrique, doit  nécessairement  être  égal  au  mouvement- moyen  qui,  par  hy= 
pothèse,  est  le  même  que  celui  du  centre  de  l'épicycle  sur  la  circonférence 
de  l'excentrique,  lorsque  le  mouvement  apparent  de  la  planète  dans  l'épi- 
cycle est  nul,  c'est-à-dire  lorsqufe  la  ligne  Te  ou  T  d,  qui  joint  la  terre  et 
la  planète,  est  tangente  à  répicycle:  d'où  il  suit  que  bc  est  moins  grand, 
et  ac  plus  grand  qu'un  quadrans.  Afin  donc  que  le  mouvement  dans  l'épi- 
cycle soit  d'accord  avec  les  observations,  suivant  lesquelles  le  mouvement 
direct  des  planètes  dure  plus  longtems  que  le  mouvement  rétrograde  (§.  67. 
68.  n.  2.) ,  il  faut  que  l'apogée  a  soit  le  point  du  plus  grand  mouvement 
direct,  et  le  périgée  b  celui  du  mouvement  rétrograde j  ou  ce  qui  revient 
au  même,  il  faut  que  la  planète  parcoure  l'épicycle  acb  d  aussi  suivant  l'or- 
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dre  des  signes.  Or  les  planètes  étant  directes  dans  la  conjonction,  et  rétro- 
grades dans  l'opposition  ou  la  conjonctien  inférieure  (§.67.68.),  il  est  clair^ 
que  a  est  le  point  des  conjonctions,  el  b  celui  des  oppositions  ou  conjon- 
ctions inférieures:  ce  qui  est  aussi  conforme  à  ce  qui  a  été  dit  (§.  65.),  que 
les  planètes  sont  plus  éloignées  de  la  terrre  dans  la  conjonction  que  dans 
l'opposition. 

Pour  expliquer  la  première  inégalité  de  Merciirf,  qui  est  plus  consi- 
dérable que  celle  des  autres  planètes,  Ptoléràée  jugea  nécessaire,  de  supposer 
le  point  d^égaiùé  non  pas  en  F,  mais  en  jT  à  égales  distances  de  G  et  de  T, 
et  d'attribuer  au  point  J^  un  mouvement  circulaire  autour  du  centre  G 3  ce 
qui  rendit  cette  hypothèse  encore  plus  compliquée  (^).  Cela  eût  suffi  pour 
rendre  suspecte  l'iijpothèse  des  épicycles,  puisqu'il  était  tout  naturel  de 
penser,  qu'elle  ne  s'accordait  aux  observations  des  autres  planètes,  que  par- 
ceque  les  erreurs  étaient  trop  petites,  pour  èlre  aperçues  avec  les  instrument 
de  ce  tçms,  tandis  qu'elles  se  manifestaient   dans   l'orbite  de   Mercure. 

La  seconde  inégalité  provient  de  ce  que  la  planète  n'est  pas  sur  la 
périphérie  de  l'excentrique  ou  au  centre  de  l'épicycle,  mais  dans  un  point 
P  de  sa  circonférence:  elle  e&t  donc  égale  à  l'angle  ETP.  Le  centre  de 
l'épicycie  ayant  avancé  de  A  en  E,  en  décrivant  par  le  mo^en  mouve- 
ment 'périodique  l'angle  AFE,  la  ligne  des  syzygies  FA  a  prit  la  position 
FEL^  et  dans  le  même  tems  la  planète  a  décrit  uniformément  l'arc  LP 
ou  l'angle  LE  P,  d'où  il  suit  que  LEP  est  le  moyen  mouvement  syno- 
dique:  en  efiêt,  lorsque  LEP  est  :zi  i8o<',  ou  LEP=z;36o°,  P  se  trouve 
dans  la  ligne  des  syzygies  F  L,  et  la  planète  est  en  conjonction  ou  opposi- 
tion  moyenne. 

§.  101.  Supposons  que  le  centre  de  l'épicycie  ait  avancé  de  l'apogée  A 
en  E  {I  ig.  27.),  le  lieu  moyen  d'une  planète  inférieure  et  du  soleil  étant 
sur  la  droite  FE  ou  Te  qui  lui  est  parallèle,  et  que  la  planète  se  trouv* 
en  P  ou  en  Q:  l'angle  eTP  sera  la  digression  apparente  du  lieu  moyen  du 
soleil  vers  Toccidenî,  et  eTQ  vers  l'orient.  Quelle  que  soit  donc  la  situation 
de   l'épicycie,    ks   deux   digressions  seront   les  plus  grandes,  lorsque  TP,  TQ, 

(I)  udhaag.  Lib.  JX.  Cap.  6. 
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touchent  répicycle;  mais  ces  plus  gra^ndes  digressions  '<^ugmen toron t  à  mesure 
que  E  s'écarte  de  A,  parcequ'elles  sont  vues  de  T  à  une  moins  grande  dis- 
tance: elles  sont  donc  un  minimum  en  A,  et  un  maximum  en  B.  La  diffé- 
rence des  deux  digressions  est  le  double  de  l'angle  ETe  ou  F  ET,  ou  de 
réquation  du  centre:  la  digression  occidentale  est  deaFET  plus  grande 
que  Torienlale,  si  E  est  entre  A  et  B,  l'anomalie  étant  plus  petite  que  180"^; 
dans  l'autre  demi-cercle  en  G,  l'anomalie  étant  plus  grande  que  i8o*',  la  di- 
gression orientale  pT^  est  plus  grande  de  la  même  quantité  que  la  digres- 
-sion  occidentale  ^T^. 

Ayant  donc  observé  àes  côtés  opposés  de  la  ligne  des  apsides  AB, 
deux  lieux  E,  G,  où  la  plus  grande  digression  occidentale  eTP,  était  égale 
à  la  plus  grande  digression  orientale  pT g ,  ou  la  digression  orientale  eTQ 
égaie  à  l'occidentale  gTcj;  il  est  clair,  que  \çs  deux  longitudes  moyennes  d© 
la  planète  ou  du  soleil  en  e  et  g,  sont  également  distantes  de  la  ligne  des 
apsides.  Ptolémée  trouva  par  ex.  les  plus  grandes  digressions  de  Vénus  du 
Heu  moyen  du  soleil,  vers  l'orient  et  vers  l'occident,  égales  à  47=*i5\  lors- 
que les  longitudes  moyennes  du  soleil  étaient  de  ii^i4''i5'  et  de  4^5°45'', 
d'où  il  résultait,  que  la  ligne  des  apsides  de  Vénus  était  dirigée  vers  i^aS* 
et  7^25*  (^}.  En  observant  les  plus  grandes  digressions,  quand  le  soleil 
est  à  peu  près  à  i^aS®  et  à  7^25°,  on  verra,  où  elles  sont  plus  et  moins 
grandes:  le  premier  lieu  donnera  le  périgée-,  le  second  l'apogée.  Ptolémée 
trouva  la  plus  grande  digression  de  44°4'^'>  lorsque  le  soleil  était  à  î^aS*' 
et  de  47'2o'>  J©  soleil  étant  à  7^25^,  d'où  il  conclut,  que  l'apogée  devait 
être  à  i^25^,  et  le  périgée  à  7^26''  (^).  Un  grand  nombre  d'observations 
des  plus  grandes  digressions  dans  d'autres  parties  de  i'éeliptique,  firent  voir 
à  Ptolémée,  que  ces  digressions  n'étaient  jamais  plus  grandes  ni  plus  petites, 
que  lorsque  la  longitude  moyenne  du  soleil  était  de  7^25"  ej  de  i^25''- 
mais  que  les  plus  grandes  digressions  de  Mercure  arrivaient  dans  {différentes 
régions  Mu  ciel:  d'où  il  conclut  que  les  lignes  des  apsides  des  autres  planè- 
tes étaient  invariables,    au   lieu   que   celle  de  Mercure  faisait  un   tour  entier 


(l)  jéJmag.  Zib.  X.   Cap.   i. 
(a)  ^Imag,  Lib.  X,  Cap,  s. 


dg 
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pendant  une  rê\?olutiGa  périodique  de  celte  planète  (§,  i;oo.)-  Ft&lémée  com^- 
mit  deux  ei'reurs,  en.  supposant  le  mouvement  des  apsides  de  Mercure  beau- 
coup trop  vite,  et  en  expliquant  par  le  seul  mouvement  des  apsides,  cette 
irrégularité  qui  en  partie  naît  de  la  forme  elli.ptifjue  de  Torbite  de  Mercuret 
car  il  est  aisé  de  voir,  que  les,  digressions  doivent-  nécessairement  paraître 
plus  ou  moins  grandes^  selon  que  Tellipse  se  nous  présente  suivant  la  direc- 
tion du  grand  ou  du  petit  axe. 

Les    plus    grandes    digressions    dans    les    apsides    donnèrent  à  Ftoiémé© 

-  .  C  T 

aussi    l'excentricité    du    cercle    exceatrinue  r — .     Relativement    à   Vénus,    ii 

avait    trouvé   A  T  a  z::  a  in:  44*  4^^    ^t   BT^Î»  zn  p  zz  4,7°  20'.     En    feisant    donc 

CAzra^  CTnzc;,  le  demi-diamètre  de  l'épicycle  Aan:Bi>z=:e^  ot~:zzy.,  -=^£I 

a  a 

\a  .  e  è  ^  ^^b  •     ^  ^  T 

on  aura  ^  -  sin  a  =  --  __  -^^  ,  ^^  Kl^  =  «'"  ^  -  x-^Py  '  ^«"^ 

sin  3  —  sincf         tane;  |  (3 — a)  fans:    i°  16'  „       ^ 

y.zz   —^ =: — ^^^ r  = r-7,  =^0,02,13028,. 

sinj3+sina  taiig|',(^p  ■+ a)  taMgZj.fa'^4- 

'  2  sin  a  sin  3  sin  a  sin  3  ^rrc,    ,t\ 

g-— ^  ZZ:    -: -, ; '- iz:  O,  TTQoMo    P); 

sinp-f-sma  sin  |(j3 +a)  cos|  (p  —  a)  '  y    ^   -tt      v    / 

L'excentricité  7  est  trois  fois  plus  gi^ande  que  suivant  les  observations  mo- 
dernes j  et  le  demi-diamëtre  de  répibjxie  est  à  très -peu  prés  égal  a  celui  de 
i'orbite  de  Vénus  en  parties  du  rayon  de  Torbite  de  la  terre.  Relativement  à  Mer- 
cure, Ptolémée  avait  trouvé  azzig^y,  (BzziaS^iS'',  d'où  il  suit  7 zz 0,108821 5  (^)j 
ce  qui  donne  s  zz  (i — 7)  sin  [3  =z:  0,35178^2,  Mais  pour  plus  de  précision, 
il  détermina  le  rayon  de  i'épicycle  par  les  plus  grandes  digressions  orientale 
et  occidentale  dans  le  même  point  de  l'orbite,  le  soleil  moyen  étant  éloigné 
*des  apsides  de  l'angle  A/e:z:AT£z=90°  (Fig.26:)',  et  il  trouva  eTpz^i6°i5% 
iHq  zz  2o«i5'.  On  a  donc  pTq  —  46«3o',  eTp  zr  eT^  —  aS-^iS',  donc 
eT  £  zz/eT  zz  3»3   d'où   il  suit  T/zz:  Te  sin  à^.,  —  zz:  - ,  partant 

. —  iz:  "= — zz -^ — ^,   e<7  zz:  Te  sin  20*10  ,  ou 
a  sin  3^  sin  5«   '       ^ 

,      sin  23°  15'  ,       /    /  -îx 

£  ZZ  0,o544  —TT-  =  0,4104    (  ^}. 

sin  3^ 

Le  milieu  entre  ces   deux  résultats  donne   £Zz:o,38ii,    ce  qui   est   à  frès-peu 

(l)  Ahnag.  Llh.  X.  Cap.  2. 
(a)  Almag.   Llb.  IX.   Cap.  8. 
(3}  .Ahnag.  Llh.  IX,  Cap-  9. 
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près  le  demi -diamètre  de  Torbite  de  Mercure  en  parties  de  celui  de  l'orbe 
terrestre.  Mais  la  différence  considérable  enire  ces  deux  résultais  rend  toute 
la  théorie  de  Ptoléraée.  fort  suspecte. 

On  trouve  par  la  même  métliode^  le  point  F  (l'ig.  27.)  autour  duquel 
le  mouvement  est  unifoime.  Ptolémée  observa  les  plus  grandes  digressions 
de  Vénus  du  lieu  moyen  du  soleil  vers  l'orient  et  vers  l'occident,  dans  le 
point  G  où  le  lieu  moyen  de  Vénus  et  du  soleil  est  distant  de  90*  des  ap- 
sides, la  première  inégalité  étant  par  conséquent  à  son  maximum;  et  il  trouva 
^T/?z=:4S"'2o',  gT^=:43»35'.     On  a  donc 

A'FGzzATg  —  go'',   pTçzzzgi^SS',  -QTp  znGT  q  zzz  /^S"  5^  ^0'', 

GT g  z=z~F GT  =  2^ 21' 3o'\  d'où  il  suit 

TG:=:  _^^— =1  ~— ii -,  TF  zz  TG  sin  FGT,  00 

TF  é  sin  s^Qs'S^o''' 

:    T  ^  srn45^67^5«y^  —  ^''^^"^^'^^^   ^^^"^  ^  très-peu  près 

—  ==27,  TF  =  2CT,  et  CFrzCT   C): 

a 

Texcentricité  double   a  donc  lieu  dans   l'orbite  de  Vénus. 

§.  102.  Les  élémens  des  planètes  supérieures  se  trouvent  à  peu  prè» 
par  la  même  méthode,  avec  cette  différence,  qu'on  ne  peut  pas  employer 
les  plus  grandes  digressions,  et  que  le  moyen  mouvement  des  planètes  en 
longitude ,  ou  ce  qui  revient  au  même,  le  mouvement  du  centre  de  l'épicy- 
cle  E  autour  du  point  d'égalité  F,  est  différent  du  moyen  mouvement  du 
soleil.  Soit  {Fig.  28.)  T  k  terre ,  C  le  centre  du  cercle  excentrique,  F  le 
point  autour  duquel  le  centre  E  de  l'épicï  cle  tourne  d'une  manière  uniforme. 
Imaginons,  qu'à  une  certaine  époque  la  planète  (Mai's)  ait  été  dans  l'apogée 
A  du  cercle  excentrique,  et  en  conjonction  avec  \e  soleil  moyen,  dans  le 
point  de  l'épicycle  le  plus  éloigné  a  (§.  ioo.)j  et  qu'au  bout  d'un  certain 
tems  t,  le  centre  de  l'épicycle  se  trouve  en  E,  Mars  en  P,  et  le  lieu  mo- 
yen du  soleil  sur  la  droite  F  S  ou  TQ»     Cela  posé, 

AFEzup   sera   le  moyen   mouvement   périodique   de  la  planète   dans 
le  tems  t, 

ATQzzr-tL  ]p  mouvement  moyen  du  soleil, 

(1)  ^Imag.  Lié.  JC.  Cap.  3. 
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FML  la  ligne  des  s^'zjgies  moyennes,  ou  de  k  conjonction  L  et  de  l'opposilion  M, 
LEPn:T  le  moyen  mouvement  s^aiodique  de  Mars, 
ATEmô'  le  mouvement  périodique,    corrigé  avec  la  première  inégalité, 
FETzzp-— ô'   la  première  inégalité  ou  l'équation   du  centre. 
Or  ie   mouvement  synodique  de  la  planète  n'étant  autre  chose  que  son  mou- 
vement par  rapport  au  soleil,  on  aura  (§.  99.) 

7  — a  — i3,  doncLEP— AFS  — AFEzzLFSt. 
d'où  il  suit  que  la.  droite  EP  est  constamment  parallèle  à  FS  ou  TQ'- 
Si  donc  la  planète  est  en  I,  le  lieu  moyen  du  soleil  sera  sur  la  droite  TKj 
mais  il  sera  sur  TN,  lorsque  la  planète  est  en  K:  dans  le  premier  cas 
Mars  est  en  conjonction  avec  le  Soleil  moyen,  dans  ie  second  cas  il  est  en 
opposition.  Or  la.  longitude  apparente  de  la  planète  dans  les  syzygies,  I,  K. 
étant  la  même  que  celle  du  centre  E,  une  observation,  des  syzygies  donne 
immédiatement  l'angle  ATE,  ou  l'anomalie,  vraie,  laquelle,  étant  combinée 
avec  l'anomalie  moyenne  AFE,  donnera  l'équation  du  centre  F  ET,  et  par 
conséquent  l'excentricité..  C'est  pourquoi  Ptolémée  se  sei'vit  des  observations 
dans  les  oppositions  K,  pour  déterminer  les  élémens  de  l'excentrique  (^). 
Au  moyen  de  trois  oppositions  observées ,  il  trouve  par  une  méthode  indi- 
recte,  semblable  à,  celle  qui.  vient  d'être  développée,   CFzziCT  ou  l'excen- 

C  T 
Ixicité  — —  -zzy^  et  la   position,  des.  apsides  A,,  B,.  comme  il.  suit   (^):- 


'A 


Mars 

Jupiter 

Saturne 


L.ungitufie 
le  l'aDoeée 


3^  25^3o', 
5.  II.  0. 
7.    aS.      o. 


Excentricité 


0,1 


10 

2.76 


^^-=:o,o46 

DO 


60 


HZ  OjCS-j 


Les  excentricités  sont  parfaitement  d'accord  avec  les  résultats  qu'ont  ironvés 
\q&  astronomes  moderneso 


(l)  Almag.  lih.  X   Cap.  6. 

(a)  Ahnag.  lih.  X.  Cep-  'J-  Lih.  XI    Cap.  î.  5. 
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Mainienant,  la  longitude  de  l'apogée  A  étant  connue,  on  trouve  pour 
©ïiaque  observation,  ranomaiie  vraie  ATE,  et  à  Taide  de  l'excentricité  7 
réquation  FET  qui  répond  à  celle  anomalie,  par  conséquent  l'anomalie 
moyenne  AFE  m:  ATE -|- FET5  ce  qui  donne,  pour  une  époque  quelcon- 
que, l'anomalie  moyenne  à  l'aide  du  moyen  mouvement  périodique.  Si  la 
planète  a  été  observ^ée  dans  l'opposition  K,  l'équation  du  centre  KEM  donne 
la  distance  de  la  planète  dans  son  épicycle  à  la  droite  FE  ou  LEj  d'où 
l'on  trouve,  à  l'aide  du.  mouvement  synodique,  pour  une  époque  quelconque 
où  elle  est  en  P,  sa  distance  à  la  même  ligne  ou  l'angle  LE  F,  vu  que  la 
planète  parcourt  Fépicycle  d'une  manière  uniforme  pendant  une  révolution 
synodique»  C'est  avec  ces  données  que  Piolémée  trouve  le  demi-diamètre 
de  l'épicycle  de   la  manière  suivante. 

La    longitude   observée    de   Mars  zz:  8^1° 36^,    combinée   avec    celle  dux 
périgée  iz:  9^^  25®3o'',    lui  donna,  (/■i^.   29.) 

Ja.  distance;  vraie  ap  périgée  BTPrz:53*54V 
il  conclut,  du  tems  de  l'observation  et  du.  mouvement  moyen, 

l'anomalie  moyenne   du  périgée,,  BFE  m  4^''49''îj 
et  suivant  la  mélhode  qui   vient  d'être  exposée,, 

FEPzz:7,^i4^, 
Maintenant    on    connaît!  dans    le    triangle   FEG,    le    rapport:  des  deux  côtés; 

CFEz:=:4a°49^,   d'où   l'. 

l'angle  CEF  zz:-.3°54'38^. 

C  T 
On.  connaît  donc  dans  le  Iriatigle  CET,  le  rapport  des  côiés -— -zz..7  izr  0,1.  et- 

l'angle  EGT  z=  EF C  -j-  CEFz=:,BFE.-|-CEF  =1  46=  43'38'%. 

d'où  l'on,  tirera. 

CET=4''28'ii''    et     ET  =«.0,93427,  donc 

l'équation,  FET  z=  CEE -[-CET  =1-8*22' 49".. 

Cela,  donne 

BTEz=:BFE-f-FETr!i5i'»ii'49",, 

ETPzzBTP  — BTEz=    2»42'ii'', 

EET==:FET— FEP=    i''-8'49^, 
Mainienant  on    connaît    dans    le   triangle    PTE,    tous,  les;  angles^  et.  le-  côté" 
ET  zz  a  .  0,9  '4-7;    d'où.  l'on,  conclura^ 


1^  F 

-— ;  zi:7=z.o,i    et  i'angle  CFE  zi:45'°49^f   c^'où   l'on,  conclura 


ï-5ô          \l  S  T  R  O  N  0  M  î  E     R  A  T  î  0  N  N  E  t  X  E 
ie  demi -diamètre   de  l'épicyele  EP  zz  erz:«  .  o,6562    (^). 
D'après    les  observations  modernes ,    la.    distance    moyenne    de  Mars  au  soleîi 
est  a;  zz:  1 ,  5236.935  :    le  rayon   de  l'orbe  terrestre  en  parti-es  de   celui  de   l'or- 
bite  de   Mars  est   donc  nr  m  o,65'63  m  —  ;   de  sorte  que  le  demi-dia- 

1,62569  a 

mètre  de  l'épicyele  est  exactement  égal  à  celui  de  l'orbite  de  la  terre.  De 
même  les  demi-diamètres  des  épicjxles  de  Jupiter  et  de  Saturne,  que  Ptolé- 
môe  trf>uve  de  cette  manière,  sont  précisément  égaux  au  rayon  de  Forbe  ter» 
restre  en  parties  des  moyennes  distances  de  ces  planètes  au  soleil  suivant 
les   observatioiîs  des  astronomes  modernes   (*). 

5.  io3.  Il  est  facile  d'expliquer  par  le  système  de  Ptolémëe,  le  phé- 
nomène remarquable  des  stations  et  rétrogradations  des  planètes.  Pour  voir 
en  général,  si  cette  explication  satisfait  aux  observations,  il  suffit  de  consî» 
dérer  Jes  Eiouvemens  moyens,  en  faisant  abstraction  de  l'excentricité  du  cer- 
cle excentrique.  Soit  donc  {F/g.  29.)  la  terre  au  centre  C  de  l'excentrique, 
autour   duquel   le    centre    de    l'épicyele    décrit    Fangle  ACa  dans   le  tems  d  tj 

pendant    lequel    la   planète    parcourt    l'arc    Q^  de  son    épicycle.     On  connaît 

A  O 
le    rapport    des  côtés- — me,  les  mouvemens  synodique  Q  Aqzzzs,  et  pério» 

dique  ACazz.p.  La  planète  paraîtrait  rétrograder  de  l'angle  QCgzizq,  sî 
le  centre  de  l'épicyele  était  immobile  durant  le  tems  dt^  mais  celui-ci  avan- 
çait en  même  tems  de  l'angle  p,  le  mouvement  apparent  de  la  planète  sera 
direct  et  égal  a  p  - —  ^.  En  faisant  le  moyen  mouvement  synodique  depuis 
l'opposition  en  K,  ou  l'angle  CAQzzia,  et  l'élongation  ACQizzp,  le  triangle 

ACQ    fournira  ces  équations, 

£  sin  a  '         ,  „  f  1  —  f  cos  a)^ 

tang(3  z= .  donc  cos^S  =  —^ ^-^. 

°'  I  — ecosa'  ^  I  —  2  £  cos  a  4,  £2  s 

-                   n        -,  ,                      t  d  a  {eus  a  —  s) 
BSzzcos^B  .dtangBzz: ^ ^, 

OU  à  cause   de  51=  —  9a  et  qzi2~  d  ^, 

£  S  (cos  a  —  £) 

I- — 2£cosa-f£^* 

Soit  72:1   le  rapport  des  moyens  mouvemens  synodique  «t  périodique,  ensorte 

que  szizjip:  alors   la  dernière  équation  donnera 

s  £  5  fcos  a  —  f) 

p  —  q  — 


n  I  —  2  £  cos  a  -f.  £■ 


(l;   ^1  intig.   Lit.   A.    Cap,  JJ. 
(a)  uilmag.  Lih.  XI.  Cap.  2.  6. 


L,  1:  V  R  E.  ni,    e  n  a  p.,  y. 


i5. 


Cette' valeur  de/?— ç  sera  nulle-,  et  la  planète  stationnaire,  lorsque  i  — 2  Ecosa-|-£' 
, —  nccos-a — 7i  £  ,  oa  cos  (xz^  •  ,^^T—^-  Cela  donns  pour  les  cinq  pla«= 
RQtss  les  vaJeurs  suivantes,. 


:i 

£ 

n 

a 

0,  io4B3 

28,406.4 

65^.29'.!  2". 

■  s^ 

0,  19227 

10,  8568 

)4.  25.  10. 

j- 

0,  6563o 

0,  8807 

16.  47-  0- 

ç 

0,  72333 

0,  Ô255 

Î2.  59.  40- 

^ 

0, 38710 

3.  i52o 

35.  34.  20. 

Le  tems  que  chaque  planète  emploie  à  parcourir  Fangle  a  avec  son 
mouvement  synodique,  donnera  la  demi- durée  de  la  rétrogradalion,  ou  îa 
moitié  de  l'intervalle  entre  la  station  O  avant  l'opposition  ou  la  conjonction 
inférieure  K,.  et  la  station  R  consécutive ,  attendu  que  co3  a  convient  k-\-  a 
et.  à— -a..  Ainsi,  on  trouvera  la  durée  moyenne  de  la  rétrogradation 
de  Saturne     zzz  iSj  jours   i3  heur,     o  min.  ou   i38  jourSj. 

de  Jupiter    zz:i20 i4:  ■ 16,  — ~=—  121    — 

de  Mars         :zi:    72 17 20 -■ — ■     73  — 

de  Vénus      =1   4^ 3 4^  — ■  —  ' —     4^   —  ^^  heuia- 

de  Mercure  m    22 -ai  — —  36 a2  —  12    — 

les  derniers   nombres  étant   ceux   que  Ptolémée  a  calculés  {^).     Ces  résultats 
sont  très-bien   d'accord  avec  les   observations,,  ainsi  qu'on  le  verra  ciraprès, 

§.  io4-  On  a  déjà  vu  (§.  70.),  que  les  maxima  des  latitudes  géocen? 
tiâques  des  planètes.,  à  90**  de  leurs  noeuds,,  sont- tantôt  plus  tantôt  moins  grands,, 
d'où  il  suit ^  que  les  plans  de  l8Uï"5.  orbites  ne  passent  pas? par  la  terre:  en  effet,, 
suivant  le  système  de  Ptolémée,  l'épicycle  qui  est  proprement  l'orbite  plané- 
taire,  n'environne  pas  la  terre.  D'après  les  observations,  le  maximum  de  la 
latitude  des  planètes  supérieures,  est  plus  grand  dans  les  oppositions  que. 
dans  les  conjonctions,  et  celui  é.çs  planètes  iniërieures.  est  plus  grand,  lors- 
qu'elles disparaissent  à  l'orient  du  soleil  pour  paraître  de  nouveau  à  l'occis 
dent,   c'est-à-dire  d^ns.  la  conjonction   inférieure,   et  moins   grand  dans  la  con» 


(s)  Almag.  Lih.  £IL  Cap.  a,  3.  4-  5.  6. 
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jcRcîion  supérieure  ,  quand  elles  disparaissent  à  l'occident  du  soleil.  Il  s'en 
suit  qu'en  généra],  le  maximum  est  plus  grand,  si  la  planète  est  dans  le  pé- 
rigée 3  de  lepicycle  (fîg.  28.) ^  que  dans  Tapogée  a.  C'est  à  la  vérité  tine 
suile  nécessaire  de  ce  que  le  plan  de  l'épicycle  ne  passe  pas  par  la  terre, 
le  poiui:  ô  étant  plus  près  de  la  terre  que  ai  car  il  est  évident  que,  quoi- 
que la  plus  grande  latitude,  vue  du  centre  de  l'épicycle,  soit  toujours  la  mê- 
me, elle  paraîtra  sur  la  terre  d'autant  plus  grande,  que  la  planète  est  moins 
éloignée.  Mais  outre  cela ,  il  se  trouve  ime  différence  entre  les  plus  "gran- 
des latitudes,  qui  ne  dépend  point  du  lieu  de  la  planète  dans  l'épicycle,  ou 
de  sa  situation  relativement  au  soleil,  mais  du  lieu  dans  le  cercle  excentri- 
que, ou  de  sa  longitude:  ce  qui  provient  de  la  même  cause,  savoir  des  dif- 
férentes distances  dans  Fexcentrique;  et  il  aurait  lieu,  quand  même  le  plan 
du  cercle  esceniriqiie  ne  serait  pas  incliné  sur  l'écliptjque ,  ce  qui  est  en 
effet  le  cas.  Ptolémée  eut  donc  tort  de  supposer,  que  l'excentrique  était  incliné 
à  l'écliptique,  et  Fépicycle  incliné  à  fexcentrique,  et  par  cette  double  incli- 
naison il  augmenta  inutilement  les  diiïicuUés  du  calcul  ùes  laLitudes  (').  Il 
est  aisé  de  voir,  que  cette  hypothèse  explique  très -bien  les  phénoinènes  des 
latitudes;  mais  Kepler  découvrit,  à  l'aide  des  observations  plus  exactes  de  Tycho, 
que  dans  l'application  à  des  cas  spéciels,  cette^  hypothèse  était  aussi  insuffisan- 
te, que  le  cercle  excentrique  pour  les  longitudes.  Comme  cette  matière  sera 
développée  ci-après,  il  serait  inutile  de  nous  y  arrêter  ici. 

§.  To5.  Le  rappoi't  qui  existe  entre  l'épicycle  et  le  cercle  excentrique, 
est  une  preuve  évidente  du  système  de  Copernic,  et  réunil  le  système  de 
Ptolémée  k  celui  de  Copernic.  Dès  que  les  méthodes  de  l'astronomie  mo« 
derne  avaient  fourni  le  moyen  de  déterminer  immédiatement  le  rapport  entre 
les  distances  des  planètes  au  soleil,  leur  comparaison  avec  les  demi-diamètres 
des  épicy des ,  tels  que  Ptolémée  lui-même  les  avait  calculés,  donna  le  résul- 
tat, que  dans  le  fond  le  système  de  Ptolémée  n'était  pas  différent  de  celui  de 
Copernic  ou  de  Tycho,  et  que  celui-ci  en  découlait  nécessairement.  On  a  vu 
(§.  100.  îoi.)  que,  s'il  s'agit  d'une  planète  injeneure,  le  soleil  est  constamment 
sur  la  droite  TE  [Fi'g,  27.),    qui  joint  la  terre  et  le  centre  de  l'épicycle  ,    et 

(g  ^Imag.  Lib.  XIL 
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qu'en  faisant  abstraction  de  îa  première  inégalité  on  de  rexcentiicilé  CT  (qui 
n'a  rien  de  commun  avec  le  Systems  planétaire,  mais  regarde  seulement  l;i 
nature  des  courbes  décrites,  ou  les  lois  du  Ttiouvement),  la  distance  moyenne 
de  la  planète  à  la  terre,  CE  ou  TE,  est  au  demi-diamèire  de  l'épicycle  EP, 
comme  la  distance  du  soleil  à  la  terre  est  à  la  distance  <le  la  planète  P  au 
soleil  (5-  loi.):  à'oix  il  suit,  que  le  centre,  de  l'épicycle  A,  la  planète  étant 
en  «,  est  en  mêm.e  tems  le  lieu  moyen  du  soleil.     Car  en  supposaat  que  le 

soleil  soit  dans  un  autre  point  S  de  la  droite  TA,  on  aura  T  S  :Sa:  :  TA:  Ai?, 

T  S  C  S 

donc  S  «  zz  — Aazn  —  Aa  est  une  quantité  constante  qui  ne  change  pas, 

pendant  que  la  planète  fait  le  tour  de  son  cpicj'clcj  ce  qui  est  impossible, 
à  moins  que  S  ne  soit  le  centre  K.  Le  mouvement  de  la  planète  dans  Té- 
picycle  n'est  donc  autre  chose  que  sa  révolution  autour  du  soleil  A:  en  con- 
séquence, le  mouvem.eut  dans  le  cercle  excentrique  est  la  révolution  du  soleil^ 
A  autour  de  la  terre  T,  ou  ce  qui  revient  au  même,  lu  révolution  de  la  terre 
autour  du  soleil,  dans  un   cercle  passant  par  T,  et  a^^ant  A   pour  centre» 

Si  P  {Fig'  28,)  est  une  pîanèie  supérieure,  soit  le  soleil  dans  un  point 
quelconque  s  d'une  ligne  arbitraire  TQ.  Gela  posé,  on  a  vu  (§.  105.),  qnQ 
les  demi -diamètres  du  cercle  excentrique  et  de  répic3'cle  sont  entre  eux  (a 
à  e),  comme  les  distances  moyennes  de  la  planète  et  de  la  terre  au  soleil 
(P^àTi);  d'oii  il  suit  que  Pszz  —  T^  est  une  quantité  qui  n'éprouve  aucun 
changement,  par  la  révolution  de  la  planète  dans  son  épicycle,  et  que  par 
conséquent  le  soleil  occupe  le  centre  de  la  vraie  orbite  planétaire.  En  le 
supposant  en  T,  ou  en  transportant  5  en  T ,  il  faut  déplacer  la  planète  et 
la  terre  de  la  même  manière.  E41  efiêt,  pour  que  les  positions  géocentriques 
du  soleil  et  de  la  planète  n'éprouvent  aucun  changement  par  ce  déplacement, 
il  faut  placer  la  terre  dans  ua  point  t  de  la  droite  sT^  et  il  faut  transporter 
la  planète,  parallèlement  à  5T,  c'est-à-dire  sur  le  rayon  PE  (§,  102.%  de  P 
en  e,  Pe  étant  zuTt.  Or  comme  nous  venons  de  trouver  que  TE  est  à  la 
fois  la-  distance  moyenne  de  la  planète  au  soleil  et  le  rayon  du  cercle  excen- 
trique, et  que  le  rayon  de  Tépicycle  PE  est  égal  à  la  distance  de  la  terre  au 
soleil  T/f;  on  aura  PEiziPe^  et  le  point- e  tombe  en  E  :  la  planète  est  donc 
constamment  sur  la  circonférence  du  cercle  excentrique  et  au  centre  de  l'épi- 

20    ' 
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cycle,  d'où  il  résulte  que  la  seconde  inégalité  (l'épicycle)  disparaît  tout-k-fait; 
de  plus,  le  soleil  est  au  centre  T  de  l'excentrique,  en  tournant  autour  de  la 
terre  f,  ou  ce  qui  revient  au  même,  la  terre  t  tournant  autour  du  soleil  T,  Le 
soleil  est  donc  immobile  au  centre  T  des  orbites  de  la  terre  t  et  des  planè- 
tes supérieures  E,  et  \3i  seconde  inégalité  provient  de  l'épic} de  qui,  étant  trans- 
porté en  Tt,  n'est  autre  chose  que  l'orbite  de  la  terre:  ce  qui  est  entièrement 
conforme  au  système  de  Copernic. 

Ainsi  nous  avons  prouvé  que^  relativement  aux  planètes  Inférieures,  l'épi- 
cycle  est  l'orbite  planétaire,  et  le  cercle  excentrique  celle  de  la  terre,  d"oLi 
il  suit  que  l'inclinaison  de  Tépicycle  au  cercle  excentrique  est  Finclinaison 
de  l'orbite  planétaire  sur  Técliptique.  Par  rapport  aux  planètes  supérieures^ 
l'épicycle  est  l'orbite  de  la  terre,  l'excentrique  celle  de  la  planète;  l'inclinai- 
son de  ces  deux  plans  est  donc  pareillement  l'inclinaison  de  l'orbite  planétaire 
sur  l'écliptique.  Après  avoir  prouvé  qiae  les  systèmes  de  Ptolémée  et  de  Co- 
pernic donnent  absolument  les  mêmes  résultats,  on  pourra  considérer  dans  la 
suite  le  dernier  seul  ,  et  tout  ce  qui  sera  prouvé  relativemeut  au  dernier, 
pourra  également  être  appliqué  au  premier. 

§.  io6.  Puisqu'il  faut  donc  regarder  le  soleil,  et  non  la  terre,  comme 
le  centre  des  orbites  planétaires ,  elles  ne  pourront  être  déterminées  quç  par 
des  observations  îiéliocentriques ,  et  il  sera  nécessaire  de  conclure  les 
observations  héliocentriques  des  géocen triques  ,  les  seules  que  nous  puis- 
sions faire.  Comme  cette  réduction ,  généralement  parlant,  suppose  que  l'or- 
bite planétaire  est  déjà  connue:  il  faut  commencer  par  choisir  des  observations, 
où  l'on  est  certain,  sans  connaître  l'orbite,  que  la  longitude  héliocentrique  est 
égale  à  la  géocentrique.  C'est  ce  qui  a  lieu,  lorsque  le  soleil  et  la  planète  se 
trouvent  sur  la  même  ligne  droite  avec  la  terre,  par  conséquent  dans  les  opposi- 
tions des  planètes  supérieures,  et  dans  les  conjonctions  inférieures  des  autres  pla- 
nètes; car  les  rayons  du  soleil  ne  permettent  pas  d'observer  les  conjonctions 
supéiieuî-es.  Cette  raison  seule  suffît,  pour  nous  faire  voir  l'importance  àç.i 
observations  des  oppositions  et  des  pasages  des  planètes  sur  le  soleil:  mais  il 
y  a  encore  une  autre  raison.  Pour  connaître  la  première  et  la  seconde  inéga- 
lités des  planètes,  il  est  nécessaire  de  les  séparer  fune  de  l'autre.  Or  le  mou- 
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rement  des  planètes,  relalivement  à  la  seconde  inégalité,  étant  le  plus  rapide 
dans  les  conjonctions,  le  plus  lent  dans  les  oppositions,  et  de  même  grandeur 
à  égales  distances  à  la  conjonction,  ce  mouvei^ient  est  divisé  en  deux  parties 
égales  et  semblables  par  la  ligne  des  syzygîes ,  comme  le  mouvement  par  rap- 
port à  la  première  inégalité  est  divisé  par  l^Jigne  des  apsides.  La  seconde  iné- 
galité est  donc  nulle  dans  les  syzygies  ,  ainsi  que  la  première  disparaît  dans 
les  apsides 5  et  les  oppositions  donneront  la  première  inégalité  seule,  sans  la 
seconde.     C'est  sur  ces  réflexions,   que  Ptolémée  fonda  sa  théorie. 

Supposons  {Fig-  19.)  que  le  soleil  soit  en  O,  la  terre  en  C,  une  pla- 
nète supérieure  en  A ,  et  AB  perpendiculaire  à  Fécliptique:  la  planète  étant 
en  opposition  avec  le  soleil^  le  point  B  sera  diamétralement  opposé  au  soleil, 
OCB  sera  une  droite,  et  la  longitude  liéliocentrique  de  la  planète  OB  égale 
à  la  géocentrique  CB5  ainsi  l'observation  .de  l'opposition  donne  immédiatement 
la  longitude  héliocentrique.  Pour  trouver  l'instant  où  la  planète  était  opposée 
au  soleil  ,  ainsi  que  la  longitude  géocentrique  quelle  avait  à  cette  époque, 
il  faut  l'observer  assidûment  quelques  jours  avant  et  après  l'opposition,  afin 
qu'on  puisse  en  conclure  la  vitesse  avec  laquelle  sa  longitude  géocentrique  a 
changé  dans  l'opposition,  ainsi  que  les  deux  observations  entre  lesquelles  l'op- 
position est  comprise,  ensorte  que  la  différence  entre  sa  longitude  et  celle 
du  soleil  était ,  dans  l'une  de  ces  observations  un  peu  plus  ,  et  dans  l'autre 
un  peu  moins  grande  que  180®.  Le  mouvement  du  soleil  étant  connu  par  la't\ 
théorie,  ou  par  les  observations  qu'on  en  a  faites  les  mêmes  jours,  on  trou- 
vera également  sa  vitesse  lors  de  l'opposition:  or  la  .planète  étant  rétrograde, 
la  somme  de  ces  deux  vitesses  donnera  la  vitesse  rdafn^e^  avec  laquelle  la 
planète  se  rapproche  ou  s'éloigne  du  point  B.  On  trouvera  donc  le  tems  vrai 
et  la  lougitude  vraie  dans  l'oppc^ition ,  par  le  moyen  d'une  interpolation,  où 
il  faut  tenir  compte  des  secondes  différences  (L  §.  i65.}  Le  même  procédé 
donnera  la  latitude  géocentrique  ACB  dans  iïnstani  de  l'opposition.  Quand  * 
on  a  des  tables  des  planètes  assés  exactes  ,  qu'on  se  propose  de  corriger 
par  ces  observations,  on  calculera  pour  l'époque  de  l'opposition,  la  longitude 
et  la  latitude  de  la  planète;  et  en  les  comparant  avec  les  observations,  on 
découvrira  les  erreurs  des   tables   en  longitude   et  en  latitude. 
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§,  Î07.  A:vant  d'entreprendre  les  recherches  sur  la  nature  des  courbes 
que  la  planète  décrit,  dans  le  plan  de  son  orbite,  il  faut  connaître  ce  plan-, 
ou  sa  position  relativement  à  un  plan  connu,  comme  Fécliptique,  Cette  po- 
sition est  ciéierminée,  par  ia  ligne  de  la  commune  section-  des  deux  plans 
•^la  Lgne  des  noeuds),  et  par  l'angle  qu'ils  font  entre  eux  {VincUnaisoïi  àQ  l'or- 
bite sur  i'éclipiique)  (§.-83.).  -La  longitude  des  noeuds  est  la  longitude  lie- 
îiocentrique  de  la  planète  dans  l'instant  où  elle  est  dans  l'écliptique ,  et  que 
par  conséquent,  sa  latitude  héliocentrique  et  géocentrique  es-t  nulle.  Si  la 
planète  était  dans  le  même  instant  opposée  au  soleil,  sa  longitude  géocentri- 
que serait  le  lieu  héliocentrique  du  noeud-  Maïs  comme  cela  n'arrivera  guë^ 
res,  on  trouvera  du  moins  une  valeur  approchée  de  la  position  des  noeuds, 
en  observant  la  planète  dans  une  opposition  qui  est  près  du  noeud.  La 
variation  diurne  des  latitudes  observées  donnera,  par  interpolation,  le  terns  ^ 
avant  au  après-  l'opposition,  où  la  latitude  étai4:  nulle.  Puisque  les  révolu- 
tions âes..  planètes,  ou  leurs  mouvemens  moyens  sont  connus-  (§.  99.),  011 
trouverait  la  longitude,  du  noeud,  en  combinant  le  mouvement  moyen  qui 
convient  au  iems  /,  avec  la  longitude  dans-  l'opposition,  si  le  mouvement  vrair 
depuis  l'opposition  jusqu'au  noeud  était  égal  au  moyen  (^).  L'erreur  ne  peut 
pas  être  considérable,  si  l'opposition  est  très -près  du  noeud  ^  et  il  est  alaé 
de  voir,,  comment  la  longitude  du  noeud  peut  être  corrigée,  ai  l'on  connaît 
à  peu  près  ia  position  de&  ap&ldes  et  FeyGehiricité  de  la  planète.-  Celte  mév 
thode  Q&t  principalement  applicable  aux  passages  des  planètes  inférieures  sus 
le  soleil,   où    elles  sont  très -près   du   noeud.. 

Cette  détermination  des  noeuds  est  assés  exacte,,  pour  en  conclure,  sans 
erreur  sensible,  non-îeulement  rinclinaison,  mais  aussi  les  élémens  de  l'orbite 
eAcer.îriquc,  ainsi  qu'on  le  verra  plus  bas.  Mais  ces  élémens  étant  connus-^ 
il  est  facile  de  Galculer  la.  longitude  et  la  latitude  héliocen-triques,.  à  l'aide 
«  d'une  observation  géocentrique  quelconque  (§.  t'4.).  Ayant  donc  observé  la 
planète  plusieurs  fois  avant  et  après  son  passage  par  le  noeud,  ensorte  que 
sa  latitude  était  dans  une  observ^ation  boréale,  et  dans  l'autre  australe,-  le- 
mouven-ient    diurne    en    longitn -e    et    en    lalitude   donnera,     ]iar  inlerpolation,. 

{i)  Kepler  di  stalla  Marùs,   Cop.  Xi£, 
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rinsiaiit  où  la  latitude  élait  nulle,  la  plauèle  passant  par  le  noeud.  La  lon- 
gitude h-éîiocentrique,  calculée  pour  cet  instant,  donne  celle  du  noeud  (  ^  ). 
Au  moyen  de  celte  yaleur  plus  exacte,  on  peut  corriger  les  autres  élémens, 
et  en  répétant  l'opération  précédente  avec  ces  élémens  corrigés,  on  trouvera 
■une  valeur  encore  plus  exacte  de  la  longitude  des  noeuds.  Ces  Eiélhodes 
indirectes  qui  servent  à  corriger  mutuellement  un  élément  par  Tautre,  soat 
d'un  grand  usage  dans  toute  l'astronomie,  et  ont  donné  les  élémens  des  oi- 
bites  planétaires  avec  plus  de  précision,  qu'aucune  méthode  directe, 
^  La   planète   aj^ant  la    même   latitude   liéliocentrique  à   égales   distances- 

au  noeud,  cela  donne  lieu  à  une  autre  métliode.  En  observant  la  planète 
à  la  même  distance  avant  et  après  Le  noeud  ,  et  calculant  pour  chaque 
observation  la  longitude  et  la  latitude  liéiiocentriques,  on  cherchera  deux  la- 
titudes égales:  alors  la  longitude  liéliocentrique  qui  est  le  milieu  entre  celles 
qviï  répondent  aux  deux  latitudes,  sera  la  longitude  du  noeud,  aux  époques 
de  chaque  observation,,  si  la  ligne  des  noeuds  est  immobile,  et  à  l'époque 
moyenne   entre  les  deux  observations,  si  les  noeuds  ont  un  mouvement., 

§.  io8.  La  longitude  des  noeuds  étant  connue,  chaque  observation 
d'une  longitude  et  latitude  géocentrique  de  la  planète  donnera  son //jc//hgwo7z^ 
par  une  mélhod.e  extrêmement  simple  (^).  Qu'on  observe  la  planète  P 
{F/g.  3o=)  et  le  soleil  S,  au  moment  où  sa  longitude  est  exactement  égale 
à  celle  du  noeud  N,  et  que  par  conséquent  la  terre  T  est  sur  la  ligne  des 
noeuds  fm.  Ayant  abaissé  la  perpendiculaire  PQ  sur  l'écliptique  KQ«,  on 
connaît  par  l'observation,,  rélpngalion  de  la  planète  NTQziza,.  et  sa  latitude 
.géocentrique  PTQzi:(3-.  On  connaît  donc  les  deux  côtés  qui  comprennent 
l'angle  droit  Q  du  triangle  sphérique  NQP,-  ^l'où.  l'on,  conclura  riaclinaisoit 
PNQzi:v^  à.  l'aide  de  la  furniule 

tang  3 
taiig  V  zn  ---^.. 
^        "       sm  a 

Quand  même  la  longitude  du  noeud^  ou  l'angle  a  ne  serait  pas  parfaitement 
juste,  il   en  résulterait,  pour  l'inclinaison,    une   erreur  peu  sensible.    En  effêt,- 


(ï)  De  Stella  Mards,   Cap.  iJ^J. 
{^  IhiS.  Cap.  XIII. 


-        _  ,  d  a  cos  atRB^-^ 


ï5S        .      A  S  T  R  O  N  O  -M  I  E    R  A  T  î  0  N  N  K  L  L  E 
différentiant   l'équvqtion  précédente  par  rapport  à    a  et  y.  cm  trouveraj  à  cause 
de  cos-  V  zz:  — - — — -tttt  , 

d  V  zz.'  cos^  V.  d  tang  v 
L'erreur  sera  donc  d'autant  plus  petite,  que  a  est  plus  grand ^  elle  sera 
nulle,  si  la  distance  géoceiitrique  de  la  planète  aux  noeuds,  a,  est  90°.  Ainsi 
de  niême  que  la  ligne  des  noeuds  est  trouvée  par  des  observations  près 
du  noeud,  de  même  l'inclinaison  sera  déterminée  d'autant  plus  exactement, 
que  .la  planète  est   plus  près  de  sa  plus  grande  latitude,   ou  des  limites  {iermi- 

nus  borealis  vel  australis).     Kepler    trouva     par   ex,     par    une     observation    de 

/             /       T    X     -1        f      ^          COS  a  tang  |3 
Mars,   azzi^o'',    Q=:i*4q'2o',    o'ou  il    resuite    -t-t: -—•11:0,0057:    donc 

s'il  s"était  trompé  d'un  degré  sur  la  longitude  du  noeud.  Terreur  qui  en  ré- 
sulterait sur  l'inclinaison,  ne  serait  que  de  iS""'.  Si  a  est  =190*,  on  a  v  m  (3, 
et  le  résultat  est  aussi  exact  que   l'observation  même. 

Après  avoir  corrigé  les  autres  élémens  avec  l'inclinaison  et  la  position 
des  noeuds,  ils  serviront  réciproquement  à  rectifier  l'inclinaison,  ainsi  qu'on 
l'a  vu  relativement  aux  noeuds  (§.  107.).  Si  l'on  a  observé  une  opposition 
irès-près  des  limites,  on  connaît  la  longitude  liéliocentrique  et  la  latitude 
géocentrique.  Au  moyen  de  la  théorie  de  la  planète  et  du  soleil ,  on  con- 
clura, pour  l'instant  de  l'opposition,  les  distances  de  la  planète  et  de  la  terre 
au  soleil,  SP  {Fig.  3i.)  et  STj  on  connaît  la  latitude  géocentrique  PTQzi:[3^, 
et  l'on  trouve    la  latitude  héliocentrique  PSÇ=:p,   à  l'aide  de   l'équation 

sin  (p'— (3):z=sinSPT=  ^sinp^    donc   (3  zz:  P' —  ((3' —  (3). 
Maintenant,     la  longitude  héliocentrique   de  la   planète  et  du  noeud,    et    par 
conséquent  sa  distance   au  noeud  ziz  a,    ainsi   que  sa  latitude  zi:  (3,  étant  con- 
nues, l'équation  tang  v  zz  — -—  donnera  l'inclinaison.    Si  l'observation  est  hors 

^  ^  sin  a 

de  l'opposition,  mais  à  peu  près  90°  du  noeud,  'on  peut  calculer,  sur  les 
élémens  de  la  planète,  sa  longitude  héliocentrique  qui,  étant  ajoutée  avec 
le  supplément  de  la  longituue  du  soleil  à  180",  donne  la  commutation  7. 
L'élongation  r\  et  la  latitude  géocentrique  ^'  étant  données  par  l'observation, 
on  aura  {%.  84.  XVL)   tang  (3  = --^^-^— ,    et  tang  v  =1  — -^  (  ^  ). 

(ij  De  Stella  Marùs,     Cap.  hXLI. 
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Par  cette  méthode,  Kepler  conclat  des  observations  des  planëtes,  fai- 
tes dans  les  conjosictions,  oppositions,  et  quadratures,  que  les  inclinaisons  et 
les  plus  grandes  latitudes  liéliocentriques  étaient  invariables,  au  lieu  que 
les  plus  grandes  latitudes  géocentriques  étaient  tantôt  plus,  tantôt  moins 
grandes:  ce  qui  prouve,  que  les  plans  des  orbites  planétaires  passent  par  le 
soleil,  et  que  les  planètes  tournent  autour  du  soleil,  et  non  pas  autour  de 
la  terre,  comme  Ptolémée  avait  pensé,  ni  autour  du  lieu  moj^en  du  soleil 
suivant   Copernic   et   Tycho   (M. 

§.  109.  Puisque  l'orbite  planétaire  n'est  pas.  située  dans  Tédiptique, 
mais  dans  un  plan  incliné ,  on  ne  connaîtra  la  courbe  décrite  par  la 
planète,  qu'après  avoir  trouvé  son  lieu'  sur  l'orbite  à  chaque-  époque, 
c'est-à-dire,  sa  vraie  distance  au  soleil,  et  les  directions  de  ces  rayons 
vecteurs  ,  ou  l'angle  qu'ils-  font,  entre  eux  ,  et  que  la  planète  a  décrit  au- 
tour du  soleil.  Cet  angle  est  donné  par  \e&  longitudes  sur  l'orbite:  or  les  ob- 
servations donnant  les  longitudes^  sur  fécliptique  ,  il  s'agit  d'en,  déduire  la 
réduction  à  Fécliptique  :  ce  qui  n'a.  aucune- difficulté  ,  si  l'observation  a  été 
faite  dans  l'opposition  5  parcequ'elle  donne  la  longitude  héliocentrique  X, 
et  que  la  longitude  du  noeud-  ascendant  iz:  J  et  iïnclinaison  :zrv  sont  sup- 
posées connues..    En  effet  on  trouvera  l'argument  de  latitude  a  par  l'équation 

tan  "■  (X T^ 

tang  a  zz — —■ — ^— (§•  83.  lY.);    ce   qui   étant  ajouté  à  J,    donnera  la  longi- 

eos  V  ,        * 

tude  héliocentrique  dans  l'orbite  L.  Si  l'angle  X — J  est  défectueux,  il  en 
résultera  à  peu  près  la  même  erreur  sur-«,  parceque  cos  v  est  peu  différent 
de  l'unitéo  Comme  il  nest  pas  question  ici.  des  erreurs  d'observations,,  on 
peut  supposer  exacte  la  longitude  X  observée  dans  l'opposition,  de  sorte  que 
l'erreur  ne  peut  naître  que  de  la  longitude  J  du  noeud..  Supposons  donc  que  J. 
soit  trop  grand  d'un  arc  w:  alors  X  — J  et  a  seront  trop  petits  diii  même' 
arc 5  en  ajoutant  donc  J  à  a,  l'erreur  est  compensée,  et  la  longitude  dans 
l'orbite  L  est  sans  faute.  Ainsi  les  observations  de  différentes,  oppositions 
'donneront  les  angles  que  la  planète  a  parcourus  autour,  du.  soleil  d'une  op- 
position à  l'autre. 


(l)  De  suUa  Mariis,  Cap.  XIV- 


i6o  A  S  T  R  0  N  G  M  ï  E    n  A  T  ro  N  N  E  L  L  E 

Quant  au  rayofi  i^ecteur,  il  faut  se  rappeler  que  ce  qu'on  chercîie  pro- 
prement ici,  est  !e  rapport  des  différentes  distances  de  la  planète  entr«  elles, 
et  à  celle  de  la  terre  au  soleil;  attendu  que  le  premier  rapport  donne  la 
nature  de  h  courbe  que  décrit  la  planète,  abstraction  faite  de  sa  grandeur, 
et  le  second  est  le  rapport  qui  existe  entre  les  orbites  de  la  planète  et  de 
la  terre  relativement  à  leur  grandeur.  Il  faut  donc  supposer  connue  la  di- 
stance de  la  terre  au  soleil,  et  nommément  la  distance  moyenne,  pour  avoir 
une  mesure  fixe;  alors  on  trouvera  la  distance  de  la  planète  au  soleil,  et  celle 
de  la  terre  qui  a  heu  dans  chaque  observation,  en  parties  du  deml-diam^ëtre 
de  l'orbe  terrestre,  la  dernière  étant  donnée  par  fhypothèse  du  «ercie  excen- 
trique  (§,  96.).  Soit  donc  {Fig^  19.)  O  le  soleil,  G  la  terre,  A  la  planète  en 
opposition,  A  OC  1=  (3,  A'CB  =:  [3':  on  connaît  J  et  v,  et  par  l'observation, 
p/,  la  longitude  liéli-ocentrique  X,  et  X  — -  J,  ee  qui  donne  (§.  83.  ÏIL) 
iang  p  —  iang  v  sin  (X  —  J),    et    =0  A  G  =:  (â'  —  (3. 

iEn  nommant  donc  OGzzra,   Qk^mz,  Okzzzx,  on  aura 

c  sin,3'  a  a  sin  [3 


et    z  ■zz 


sin(^'— [3)  cos,3— cotj3'sin<3'  ^  sin(,/— ,3) 

Si  les    observations   sont  exactes,  l'erreur  ne  peut  provenir  que   de   J    ou    de 
-A  —  J  zz_  a.   Or  on  a 

îarrg;  v  sin  ce  ,  ^  , 

sinp  — — — — ,-—    eî    cosiSrz: — -,    donc 

0  y  (i -f-1g2  V  sin2  a)  «  ^  a  tanE  v  cos  a  (tars  v  sin  a -f- cot  G') 

^  ^«^  ■  P£     o  3C  '         - "— ^ ■ 

1  —  cot(yt^  V  Sin  a  ^  (i  — cotjj^fgv  sma]'-^  i/\.i+tg^  ''  sisi^  af 

L'err€«r  est   donc  nulle^    si  «=2.90*5   et    la   distance  de    la   planète    au   soleiî 

sera  d'au^nt  plus  exacte,  que  l'opposition  est  plus  près  des  limites  (^). 

§.  lîo.  Cette  méthode  qui  suppose  qu'on  connaît  la  position  des  noeuds 
et  ^inclinaison,  est  aussi  applicable  hors  des.  oppositions;  et  une  seule  obser- 
vation suffit,  pour  déterminer  à  la  fois  la  distance,  la  longitude,  et  la  latitu- 
de héliocentriques.  Soit  {Fig.  32.)  N«  la  ligne  des  noeuds,  ou  la  com.mune 
«ection  des  plans  de  l'orbite  planétaire  NP/j  et  de  l'écliptique  NQ72,  S  le 
soleil,  T  la  terre.  P  la  planète,  PQ  perpendiculaire  à  l'écliptique,  et  que  la 
prolongation  de  QT  rencontre  la'  ligne  des  noeuds  en  A:  les  plans  QSP, 
ÇAP,    étant  perpendiculaires    à    récliptique,    A   sera   îe  centre    d'un   triangle 

(1}  De  sUUa  Marjù,  Cap.  XIX. 


LIVRE    in.    C  H  A  p.    V.  i6i 

sphérique  PNQA,  rectangle  en  Q,   dont  l'hypothénuse  PAN   fait  avecle  côté 
QAN  un  angle  qui  est  l'inclinaison   v:   on  a  donc 

tang  Q  A  P  =z  tang  v  sin  Q  A  S. 
L'observation   donne  la  latitude  géocentrique  PTQzzp',    les  longitudes  con- 
nues du  noeud  et  du  soleil  donnent  l'angle  ASTzziS",  et  l'élongation  QTS:zzy\, 
et  par  conséquent  aussi  Ç  A  S  ==  •>!  — •  ô',  sont  connues  par  la  longitude  géocen- 
trique observée.     On  a  donc 

tangQAP  — tangvsin(7i~5-),  et  APT^I?'— QAP| 
d'où  il  viendra  la  distance  de  la  planète  à  la  terre 

„„  ATsinOAP  ATtangQAP 

K'  :=:  r  1  zz: 


sin((3'-— QAP)  sinp'— cosp'lgQAP 

Or  on  a  dans  le  triangle  AST, 

S  T  5in  ô"    rt  sin  5" 

'        sin  (^>]  —  ô)        sin[/] — ô)' 

d'oïl  l'on  tirera 

_.  a  tang  V  sin  5" 

R    ZZ  ; -i-' rr  • 

sm  p'. —  cos  p' t,g  V  sin  (^  T  ■ —  oj 

Maintenant  on  trouvera,  par  le  moyen  de  R',  la  commutation  QSTrz'V,  la 
latitude  héliocentrique  QSPzzp,  et  le  rayon  vecteur  SPiziR,  suivant  les 
formules  (§.  XIII  — XVI L). 

On  peut  même  trouver  fout  cela,  sans  rien  supposer  que  la  longitude 
des  noeuds.  En  effet,  le  mouvement  du  soleil  étant  connu,  on  sait,  à  quelle 
époque  la  longitude  du  soleil  sera  égale  à  celle  du  noeud,  la  terre  étant  par 
conséquent  sur  la  ligne  des  noeuds  dans  un  point  A.  Ayant  donc  observe 
îa  planète  à  celte  époque,  ou  plusieurs  fois  avant  et  après,  de  manière  qu'on 
puisse  interpoler  les  observations,  on  connaît  la  latitude  géocentrique  P  AQzzp  , 
et  l'élongation  QASuzyn    d'où  l'on  tirera  tang  PAQ  izi  tang  v  sin  Q  AS,    donc 

1 3.  n  *"  3^  f 

tana;vzz — -2-^.     Maintenant,    la   longitude   des   noeuds    et    Finciinaison  étant 

°  sin  7] 

connues,  on  peut,  par  la  méthode  précédente,  déduire  de  chaque  autre  obser- 
vation la  distance,  la  longitude  et  la  latitude  héliocentrique  de  la  planète. 
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CHAPITRE      VL 

Théorie    de    Kepler, 

§.  III.  J-^orscrne   Kepler  sounit  à  de  nouvelles  recîierclies  la  théorie 
des  planètes,   elle  était  fondée  sur  les   propositions  suivantes  : 

1.  Les  orbites  de   toutes  les  planètes  sont  des   cercles. 

2.  Le  soleil  n'occupe   pas  le  centre  de  ces  cercles. 

3.  Il  y  a  au  dedans  de  chaque  cercle  un  point  d'égalilé  ,  d'où  le  mou- 
vement de   la  planète   paraît  uniforme   [puncium  aequantls). 

4.  Ce  point  est  dans   l'orbite   de  la  terre,    le  centre  même. 

5.  Dans  les  autres  orbites,  ce  point  est  situé  sur  la  droite  qui  joint  le  cen- 
tre et  le  soleil  ou  la  terre,  ensorte  que  le  centre  se  trouve  entre  lui  et 
le  soleil,  également  éloigné  de  l'un  et  de  l'autre  suivant  Plolémée,  ou  à 
des   distances  diiïérentes  suivant  Copernic  et  Tycho. 

La  seconde  proposiiion  avait  été  mise  hors  de  doute  par  un  grand  nombre 
d'observations 3  la  troisième  était  si  vraisemblable,  que  Kepler  chercha  seu- 
lement à  déterminer  ce  point  qu'il  supposait  exister  quelque  part.  H  n'eut 
donc  a  examiner  que  les  questions  suivantes: 

1.  Les  orbites  planétaires  sont-elles  des  cercles  ou  une  autre  courbe  y  et 
quelle  est  cette  courbe? 

2.  Le  point  d'égalité  est -il  le  centre  de  Forbite   de  la  terre? 

3.  Est-il  dans  toutes  les  oibites  sur  la  inême  droite  avec  le  centre  et  le 
soleil,  et  à  la  même  distance  au  centie  que  le  soleil  j  ensorie  qne  la 
double  excentricité  a  lieu  ? 

Il  était  naturel,  que  Kepler  fit  la  première  application  de  celte  théorie  au 
soleil,  dont  la  théorie  doit  nécessairement  être  la  base  de  celle  de  toutes  les 
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planètes.  La  méthode  ingénieuse  qu'il  imagina,  pour  vérifier  la  tliéorie  du 
aoieil  par  sa  comparaison  avec  une  planète,  mérite  d'être  exposée  ici  dans  tout 
son  détail.  La  seule  chose  qu'elle  suppose,  c'est  qu'on  connaît  la  duréç 
d'une  révolution  de  la  planète,  et  qu'où  en  a  quatre  observations,  éloignées^ 
l'une  de  l'autre  d'une  révolution  sidérale,  ensorte  que  dans  chaque  observa- 
tion, la  planète  a  occupé  le  même  point  de  son  orbite,  étant  par  conséquent 
à'ia  même  distance  au  soleil.  Si  les  intervalles  entre  les  quatre  observations 
ne  sont  pas  exactement  égaux  à  la  révolution  sidérale,  il  est  facile  de  rédui- 
re, par  interpolation,  les  lieux  géocentriqes  observés  à  cet  intervalle,  les  vi- 
tesses étant  connues  par  les  observations  qu'on  a  faites  avant  et  après  l'épo- 
que 011  une  révolution  était  achevée.  Kepler  choisit  en  outre  des  observa- 
tions, où  la  latitude  de  la  planète  était  fort  petite,  pour  rendre  insensi- 
ble l'erreur  qu'il  aurait  pu  commettre  dans  la  réduction  à  l'écliptique.  Il  ne 
sera  pas  inutile  de  suivre  pas  à  pas  la  méthode  indirecte,  par  laquelle  Kepler 
parvint  enfin  à  découvrir  la  vérité,  que  peut-être  personne  n'a  cherché  avrc 
plus  d'imparticililé,  et  avec  un  zèle  plus  infatigable.  La  théorie  de  Mars 
étant  déjà  liétermiiiée  assés  fxactement,  surtout  par  les  observations  de  Tycho, 
Kepler  conimença  par  la  supposer  connue j  mais  on  va  voir,  que  cette  sup- 
position n'avait  puS  d'autre  eliêi,  que  d'abréger  le  calcul,  ou  de  le  diriger  dans 
les  essais  qu'il  devuit   faire,  contoni.ément  à  sa  méthode   indirecte. 

5.  ii'i'  Soit  {ïig.'àô.)  S  le  soiiil,  C  le  centre  de  l'orbite  circulaire  de 
la  terre,  donc  AB  la  ligne  des  apsides,  et  supposons  que  Mars  ait  été  obser* 
vé  trois  fuis  en  P,  la  terre  étant  en  T,  t,  r.  Kepler  calcula,  d'après,  la  théo- 
rie de  Mars,  sa  longitude  héiiocentrique  qui  tiétermina  la  direction  de  la 
droite  SP,  celle  des  lignes  SX,  S/,  Sr,  1  P,  /P,  tP,  étant  donnée  par  les 
observations.     On   connaît  donc   les  angles  TSP,  ^SP,  tSP,  STP,  S^P,  StP, 

9. 

et  par  conséquent  tous  les  angles  des  triangles  TSP,  tSF,  tSP,  d'où  l'on 
trouve  le  rapport  des  côtés,  c'est-à-dire,  dans  chaque  triangle  les  côtés  ST,  St, 
St,  en  parties  de  SP,  et  par  conséquent  le  rapport  des  côtés  STzzc,  Sizziô^ 
St=zc  entre  eux  (^).  Les  angles  TSt,  TSt,  /St,  étant  donnés  par  les 
lieux   du   soleil,    on  connaît  dans  f^s  triangles   TSt,  TSt,    /St,    les   côiés  a   et 

(i;  ne  Stella  MartiSj.Cap.  JiAlf^. 
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i5^,  a  et  c,   b  et  c,   ainsi  que  les    angles  interceplés ,    d'où    l'on   tirera    le    côié 
Tfzize,   etiesangles  ST^,  StT,   St^,   ce  qui  donne  Tt/=z  7  m Sr^  —  Sr  T. 
Maintenant     on   connaît     dans     le    triangle    TC/f    l'angle    TC/=i:27,    Fangle^ 
€T^ -iC/Tzzrgo* — 7,    et    le    ct)léT/?=ie,  d'où  Ton   conclura 
îe  ra^'cn   du  cercle  CTn/zn — :  — , 

a  s  in  y 

'Les  deux  côtés  a,  /;   du  triangle  STC,   et  Tangle  compris  ST  C  =:ST/-- CT^ 

C  s 

ë  cint   connus,  on- calculera    CS,    ou   rexceniriciié  — -,    et    l'angle    TSG    qui 

donne  la  position  des  apsides  A,  B.  Mais  comme  la  longitude  de  l'aphélie 
A  rz:  9'^5*3o''  était  mieux  connue  que  la  théorie  de  Mars  ^  et  qu'une  petite  er- 
reur relativement  au  lieu  hé.iocejiirique  P  pouvait  rendre  très- défectueuse 
la  détermination  des  lignes-  a,  b,  c,  et  des  autres  quantités;  Kepler  donna 
successivement    ditlérentes    valeurs   au  lieu    P,  jusqu'à  ce  (jue  k  longitude   de 

l'aphéiie  se  trouva  égal-e   à  9^C®Jo',   ee  qui    lui  donna 

„  .  ,    es 

iexcenlncite    — z:;o,oi8. 

.  .,         ^ 
Ccinme  c'est  précisément   la  moitié   de  l'excentricité  que  Tyclio  avait  trouvée» 

en  supposant  que  le  soleil  teurne  d'une  manière  uniforme  autour  de  G,  il 
s'en  suivit  la  disiduce  du  point  d'égalité  à  S  n:  si  GSzi:  o,oj6;  et  il  était  prou^ 
ré  que  la  double  excentricité  avait  lieu  pour  le  soleil  aussi  bien  que  pouE 
les   autres    pianètes-  (^  ). 

§.  iïj.  Il  fallait  donc  supposer  connu  le  lieu  héliocentriq^e  de  Mars^ 
ou  TapLéiie  de  la  terre,  si  l'on  se  bornait  à  trois  ol  servations.  Pour  éviter 
cela,  Kepler  combina  avec  ces  trois  observations  une  quatrième,  où  la  terre 
éidit  en  ^,  et  ilcalcida  avec  le  lieu  P  supposé',  l'angle  T H^  de  k  même  ma- 
nière dont  il  avciit  calculé  l'angle  Trt.  Ges  deux  angles  devront  eue  égaux, 
parccqu'ils  sont  inscrits  dajis  le  mêuie  stgment  T t.  S  il  se  trouve  donc  une 
différence,  te  lieu  héliocentrique  de  Miis  sera  changé,  jusqu'à  ce  que  ces 
deux  angles  soient  parfaitement  égaux,  et  alors  le  calcul  se  fera  avec  la  di- 
rection corrigée  de  SP,  comme  ci-uess\is.  Kepler  trouva  de  cette  manièie, 
lexcentrit  lié  un  peu  plus  petite  que  0;,oiy,  mais  les  apsides  comme  pié- 
tédemmeat   ("). 

(I)  nid.  Cap.  XAVf. 
(âj  Ihid.  Çai>.  XJLt^lI, 
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îl  vérifia  ce  réiultat  par  le  procédé  suivant.  Si  T,  i,  sont  deux  au- 
tres lieux  de  la  terre,  où  Murs  a  éié  également  observé  en  P,  on  connaît 
par   observation,   les  angles 

TS^zza,  STP=(3,  S/Pzz-V. 
Au    moyen    de    la   position    des  apsides  ,    et    de  rexceutricité  qu'on  vient  de 
trouver,  on  calculera   pour   chaque   observation,  l'anomalie  vraie   du  soleil,  et 
les  rayons  vecteurs  en  parties  du   demi-diamètre  CTj 

Ç>Tz=La,  St-zzb, 
lesquels,    avec   l'angle  compris  a,    donneront  les  angles  ST^^  S^Tj  et  le  côté 
Tt.     On  connaît  donc    dans  le  triangle  TP/,  les  angles 

PT^  — ST^— [3,  P^T=z:S/T-|-7, 
et  le  côté  compris  T^,  avec  lesquels  on  calculera  TP/  et  TP,  Maintenant 
on  connaît  dans  le  triangle  ST  P ,  les  côtés  TP,  STzza,  et  l'angle  inter-* 
cepté  STPzzp,  d'où  l'on  conclura  le  rayon  vecteur  de  Mars  SP,  et  la  com- 
mutation TSP  qui  donne  sa  longitude  héliocentrique.  Si  l'on  calcule  de  la 
même  manière  deux  autres  observations  de  Mais  en  P,  la  terre  étant  en  t 
et  0,  le  calcul  doit  donner  les  mêmes  valeurs  de  la  lonoitude  et  de  la  di- 
stance de  Mars,  si  la  supposition  qu'on  a  faite  relativement  aux  éiéraens  du 
soleil,  est  exacte.  Kepler,  ayant  combiné  de  celte  manière  cinq  observations, 
trouva  toujours,  à  de  très -petites  difFérences  près,  la  même  longitude  et  di- 
stance du  point  P;  d'où  il  résulta,  que  Texcentricité  du  soleil  était  exacte- 
ment o^, oîB^  que  le  point  d'égalité  était  distant  du  centre  de  la  même  quan- 
tité, et  que   l'orbite  solaire   s'écartait  insensiblement  du  cercle  {^). 

§.  1)4'  La  théorie  du  soleil  étant  maintenant  vérifiée,  la  même  mé- 
thode donnera  la  longitude  hédocentrique  et  le  rayon  vecteur  de  la  planète 
P  à  l'aide  de  deux  observations.  Connaissant  dans  le  triangle  TS/*  le  côté 
T^  les  angles  ST/,  S/T,  et  par  conséquent  les  angles  PT/,  P/T  ,g.  iia.), 
on  calculera  dans  le  triangle  PT/  le  côté  PT.  Alors  on  connaît  dans  le 
ti^iangle  PST,  les  côlés  PT,  ST,  et  l'angle  compris  STP,  d'où  l'on  conclura 
le  rayon  vecteur  SP,  et  l'angle  TSP  qui  donne  la  longitude  héliocentrique 
de  P.     En    combinant   df^ux   à   deux   n'usieurs  observatinns,    le  milieu  donnera. 

(ij  Ibia.  Cap.  Ji.AyiII. 
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un  résultat  plus  juste.  Kepler  employa  cinq  observations  de  Mars,  faites  en 
T,  /,  r,  ô,  0,  et  éloignées  l'une  de  l'autre  de  686  jours  2'à  heures  et  demie: 
cette  période  n'est  que  de  36  secondes  plus  petite  que  la  vraie  année  sidé- 
rale de  Mars  §.  99.  ,  et  ces  36  secondes  produisent,  suivant  le  mouvement 
mojen,    une   erreur   de    o'',^^  seulement.     Les   cinq    observations   étaient  des 

'  années  i58J,  i585,  i58'y^  i5b8,  iSgo.  Par  la  combinaison  de  la  seconde  avec 
la  troisième,  Kepler  trouva  S  Pu:  1,66208  et  la  longitude  héliocentrique  de 
Mars  pour  i585iz:  j^8®i4'32!''j  par  la  première  et  la  quatrième,  SPzz:i;66[79 
et    la    longitude    pour    i58J  i^  S^o"  i  l'Ji'''',    ou    en   ajoutant    la  précession  des 

'  équinoxes  en  6.7  jours  zz:  i'35'''^  la  longitude  pour  i585  iz:  Ô^b^iS^ô'^j  la  dif- 
férence ou  l'eireur  était  donc,  pour  la  longitude  zziVq.6",  et  pour  la  dis- 
tance rz  o^  00029.  Pour  la  cinquième  observation,  Kepler,  en  supposant  la  di- 
tance  SP,  telle  qu'elle  vient  d'être  trouvée,  calcula  l'angle  au  soleil,  et  trou- 
va la  longitude  de  Mars  pour  1690  zn  5^8'*  j  9^5 2'':  en  retranchant  la  préces- 
^ion  depuis  3  585:^444'  »  on  trouve  pour  j 5S5 zz.  5^ b'^i  5' 8'%  ce  qui  donne  une 
erreur  de  36"  seulement,  qu'il  faut  attribuer  aux  erreurs  d'observations,  et 
à  la  valeur  de  bP  qui  n'est  pas  proprement  le  rayon  vecteur  mais  la  distan- 
ce accoiircie  (5.  t4-)'  f<-^i"  trouver  une  valeur  m.cyenne,  Kepler  choisit,  pour 
déterminer  la  distance,  les  obsti Valions  les  pius  éloignées  de  SP,  ©,  t,  r, 
parcequ'il  est  aisé  de  voir,  que  l'erreur  qu'on  peut  avoir  con.mise  dans  la 
délermination  des  angles,  aura  sur  la  granueur  de  SP  une  moindre  influen- 
ce, en  ©,  î,  r,  qu'en  T  ou  ^.  Par  la  même  raison  il  choisit,  pour  déter- 
miner la  longitutle,  les  obsrrvatiei.s  T,  è.  Ce  qu'il  trouva  de  cette  manière, 
était  la  distance  accourcie  SPiziD,  et  la  longitude  stsr  récliptique  ziz^,  qu'il 
étriit  facile  de  réduire  à  l'orbite.  En  effet,  l'observation  donne  la  lalituue  (B' 
et  la  longitude  géocentricjuesj  la  dernière,  combinée  avec  le  lieu  du  soleil 
observé  et  la  longitude  béliocentrique  de  Mars,  donne  l'élongation  y\  et  la 
commutation    7,     d'où    Ton     ccnctura  ,    à    l'aide     des    formules    (§.  83.  l40» 

sin  7  tgû' 

tang  [3  zz — 5    et  PtzziDsecp.     Comme   l'inclinaison  v  peut   être  suppo- 

posée  assés    bien  connue,   on   aura  sinazz:^ — -,   ce  qui  donnera  la  réduction 

•  *■  sin  V 

? ,    et    L  zz:  X  -|-  f .      C'est    ainsi    que    Kepler    trouva    la    dislance    accuurcie 
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SP=:  1,6618;   le  rayon  vecteur  =1,66228;  et  la  longitude  sur  l'orbite   pour 
le   3i    Octobre   iS^o  à  61ieur.    i5  min.   du  malin  zn  ^^0° iq^iq''  (^). 

Au  moyen  de  cette  méthode  on  peut,  sans  le  secours  d'aucune  hy- 
pothèse, trouver  la  longitude,  la  latitude,  et  la  distance,  héliocentriques  de 
la  planète,  dans  chaque  point  de  son  orbite,  où  elle  a  éié  observée  deux 
fois:    ce  qui  suffit   pour  déterminer   toute   l'orbite. 

§.  Il 5.  Maintenant  il  s'agissait  d'examiner,  si  l'hypothèse  adoptée  jus- 
qu'alors (§.  HT.),  et  que  toutes  les  observaiions  paraissaient  confirmer  rela- 
tivement au  soleil,  avait  aussi  lieu  à  Tégaid  des  planètes,  c'est  à-dire  ,  si 
leurs  orbites  étaient  circulaires;  et  Kepler  fit  cette  vérification,  en  com- 
parant rh)potlièse,  i)  avec  les  longitudes  héiioceniiiques,  observées  immé- 
diatement dans  les  oppositions,  2)  avec  les  longi'udes  géocentriques  hors 
des  oppositions,  3)  avec  les  latitudes,  4)  avec  les  distances.  La- longitude 
des  noeuds  et  l'inclinaison  étaient  connues,  par  les  méthodes  précédentes, 
assés  exactement,  pour  réduire  à  l'orbite  les  longitudes  observées  dans  les 
oppositions,  sans  erreur  sensible.  La  précession  é  ant  aussi  connue,  Kepler 
trouva  de  cette  manière  l'angle  que  Mars  avait  décrit  autour  du  soleil 
d'une  opposition  à  l'autre ,  et  quatre  oppositions  lui  servirent  à  détermi- 
ner l'orbite  de  Mars, 

En  supposant  {fig.  340  que  le  soleil  est  en  S,  et  que  Mars  a  été 
observé  dans  les  quatre  oppositions  M,  N,  O,  P,  on  connaît  la  direction 
des  lignes  S  M,  SN,  SO,  SP,  et  les  angles  MSN,  NSO,  OSP,  PS  M,  dont 
la.  somme  fait  J6o°j  mais  les  points  M,  N,  O,  P,  sur  ces  lignes  sont  incon- 
nues. Si  rhypolhèse  est  juste-,  qn^  ces  quatre  points  sont  situés  sur  la  cir- 
conférence d'un  cercle,  il  faut  que  la  somme  de  deux  angles  opposés,  NMP-j- 
NOP=::MNO -|-MPO  soit  égale  à  "180°.  De  plus,  si  G  est  le  centre  de 
ce  cercle  ,  chaque  angle  au  centre  doit  être  le  dou"bIe  de  l'angle  inscrit 
dans  le  même  segment,  M  CN  zz  2MON  iz:  2  MPN,  etc.  Enfin,  s'il  existe 
sur  la  droite  SC  un  point  E,  autour  duquel  le  mouvement  est  uniforme,  il 
faut    que  les  angles  M  EN,  NEO,  OEP,  soient  entre   eux  comme  les  tems 


(l)  Ibid.  Cap.  XXFJII. 
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écoulés  d'une  opposition  à  l'autre.  Kepler  résolut  ces  problèmes  de  la  ma- 
nière suivante.     Faisons,  pour  abréger, 

TanomaHe  vraie  ASMzza, 

réquation  du  centre  EMS  =  Cp, 

l'anomalie  moyenne  AEMz=:7ii:a-|-(p, 

le  demi- diamètre  du  cercle  CAzuQBzna . 

Texcentricité   CSiizc, 

la  distance  du  point  d'égalité  CEzze. 
Kepler  commence  par  donner  à  a  une  valeur  arbitraire  qu'il  détermine  ce- 
pendant, pour  approcher  plus  vite  de  la  vérité,  conformément  à  la  position 
des  apsides  AB  connue  à  peu  près.  La  difTérence  entre  la  longitude  moyen- 
ne, aussi  connue  à  très-peu  près,  et  la  longitude  observée,  donne  rfi  pt  7  — 
ci-|-^.  La  durée  d'une  révolution  de  Mars,  et  les  tems  écoulés  entre  deux 
oppositions,  font  connaître  les  angles  M  EN,  NEO,  OEP,  et  par  conséquent 
AENzz7^-MEN,  AEG  ~  :i6o°  — (AEn'-j- IN  E0>,  AEP  zz  AEG  — OEP. 
Connaissant  par  observation,  les  angles  MSN,  NSG,  GSP,  onauraASNzz 
MSN-j-a,  ASGzz36o°— (ASN-j-NSG),  ASP  zz  ASO  —  OSP;  ce  qui  don- 
ne les  équations  du  centre  ENSzz  AEN  — ASN,  EOSzz  AEG  —  ASO, 
EPS=:  AEP  — ASP.     Maintenant  le   triangle  EMS  fournira  les  équations 

S  M  -—  '^ltlll}ï2.  s  N  —  (ii^i'^iA—  S  0  --  Lîillfi'iAE^  s  P  —  (^+'^'>^"'^^^ 

sin  (p        ^      "^  siii  E  N  s       '  sin  E  O  S      '  sm  E  P  S       *  . 

Au  moyen   de   ces   valeurs  ou    aura  dans    le  triangle    MSN, 

^,,-,_  SM  sin  MSN      .  sin  7  .  sin  M  S  N  .  sin  E  N  S 

S  iN  —  s  M  cos  M  s  N  sin  (])  sm  A  E  N  — "sm  7  cos  M  S  ]N  .  sm  E  ]\  S  ' 

et  l'on  trouvera  de  la  même  manière  les  angles  NMS,,  Oi^^S,  KOS,  PO  S, 
GPS,  PMS,  MPS,  MOS,  OMS.  Maintenant  la  somme  de  MNG  zz  MNS-|- 
ONS  et  de  MPO  zz  MPS -f  OP  S  ,  ainsi  que  NMP -f  NOP  iz  NMS -j- 
PM  S -|-NOS -}- POS,  doivent  être  iBo°.  S'il  se  trouva  une  différence, 
Kepler  cionna  successivement  dillérentes  valeurs  à  a,  sans  changer  7,  jusqu'à 
ce  que  ces  deux  sommes  étaient  égales  à  180®.  Alors  il  était  certain,  que 
les  points  M,  N,  G,  P,  était  sur  la  circoniérence  d'un  cercle,  mais  que  cela 
ne  pouvait  plus  avoir  lieu,  quand  a  prendrait  une  autre  valeur^  7  restant 
invariable:  d*où  il  suivait  qu'il  ne  fallait  changer  aucun  de  ces  angles,  ou 
qu'il   fallait   Ciianger  tous  les  deux  à  la  fois.     Cela  posé,   on  a 
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MN:=y-(SM='-f  SN^— aSM.SN.cosMSN), 
MONzz  MOS-fNOS,    MCN  —  2MON, 

MN 

€M:r:CN=.— ;^-^-,    et  MNCrz:  NMG  zz  90-- MONr 

tangNMSzZ  sinÇp.  sin  AE  N  .  sin  MSN         

sin7smENS  — sin0sin  AEN  cos  MSIi* 

..      -  CMS^iNMG  — NMS, 

tangCSMz=        ^ ^^^  "".£^lg— . 

SM  — CiVlcos  CxViS 

Le  facteur  c -\- e  étant  commun  à  tous   les  côlés  S  M,  SN,  MN,  CM,  tl  dis^- 
paraîtra  de  la  dernière  formule,    et  Ton  a  trouvé  GSM,    sans  faire  aucune 
hypothèse  relativement  aux  excentricités  c,  e.     Cet  angle  devrait  être  égal  à 
ASMzza:    s'il  se  trouve   donc   une   différence,    cela   prouve  que    la   veieiir 
supposée  de  a  est   Fautive;  il  faudra  donc   changer  à   la  fois  7  et  a,  et  réité- 
rer tous  les  calculs  précëdens.    Après  avoir  donné  à  7  une  valeur   différente 
de  la   première,    Tangle    a  seul  est    changé,    jusqu'à   ce    que   ki  somme   des 
deux   angles   opposés   soit   180''.     Au  moyen  de   ces  deux  valeurs  correspon- 
dantes   de  a  et   7,    l'angle  GSM   ou   a   est   calculé,    de  la  manière  qui  vient 
d'être  développée;   et   tous  ces  calculs  seront  refaits,  jusqu'à  ce  que  la  valeur 
calculée    de  CSM   soit  parfaitement  d^accord   avec   la    valeur  supposée   de  oc, 
Kepler  assure  (^)    qu'il    a    fait   70  fois   tous   ces   calculs,    ou   70    différentes 
suppositions;    et  le  calcul   de  la   dernière  supposition,  qu'il  donne  en  détail, 
remplit  dix  pages  in-folio. 

Les  anomalies  a  et  7  étant  enfin  trouvées  de  cette  manière,  la  lon- 
gitude héliocentrique  en  M  donne  celle  de  Taphélie  A  et  l'équation  du  cen- 
tre (p  =  7  —  CL.     Dans   le   triangle   MSG  on  a 

^~  ^'luCSM^^  ACM=:GSM-f  GMS,  GMEzr7"-ACM, 
ce  qui  donne 

a  sin  C  M  E 

ezz ^ — ^ «  - 

Kepler  trouva  de  cette  manière, 

la  longitude  de  l'aphélie  pour  1587  z=:4^28'»48'55'^, 

-zro,  ii332,      -zz  0,07282;     donc —— =0,1 8564» 
a  '         '  a^         . 

Il  appelle  ~  eccenfricitas  eccentrici,  -  eccentricitas  aequanf'is,  tl^  eccenlrîcikis  Mai 


■<*«'  t. 


(l)  lhii>  Cap.  2Lf^I,  f>ag.  g3. 
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ia  ûfe/wî-excentricité  était  donc  0,09282  C^).  Après  avoir  déterminé  de  cette 
manière  l'excentricité  et  la  position  des  apsides,  il  pouvait  calculer  pour 
une  époque  donnée,  la  longitude  moyenne,  l'équation  du  centre,  et  par  con- 
séquent la  longitude  vraie.  Il  calcula  ainsi  douze  longitudes  héliocentriques'j 
observées  dans  les  oppositions,  et  trouva  partout  le  calcul  si  bien  d'accord 
avec  les  observations,,  que  la  plus  grande  différence  n'était  que  de  s'ia",. 
ou  en  excluant  une  seule  observation,  de  i'47'^  C^)*  ^^  avait  dona  prouvé 
que,  dans  l'orbite  de  Mars,  l'hypotlièse  s'accordait  parfaitement  avec  les  lon- 
gitudes dans  les  conjonctions j  et  il  restait  à  examiner,  si  elle  était  aussi 
bien  d'accord  avec  les   latitudes,,  et  les  longitudes  hors  des  oppositions. 

§.  116.  Pour  déterminer  les/«^iVwc/e5  héliocentriques,  Kepler  choisit  les- 
oppositions,  où  Mars  était  à  la  fois  près  des  limites  et  des  apsides,  attendu 
que  les  lignes  des  noeuds  et  des  apsides  de  cette  planète,  ainsi  que  de  Ju- 
piter^ se  coupent  presque  perpendiculairement..  Il  en  résulta  deux  avantages, 
i)  que  la  latitude  calculée  ne  pouvait  être  fort  défectueuse,  ^rce  qu'aux 
limites  les  latitudes  changent  insensiblement;  2)  qu'il  était  facile  de  déduire 
de  la  distance  de  Mars  au  soleil  dans  l'opposition,  celle  qui  devait  avoir 
lieu  dans  les  apsides  mêmes» 

Soit  {Fig.  3i.)  S  le  soleil  j  et  supposons  que  Mars  ait  été  observé 
deux  fois  en  opposition  en  P  et  p,  la  terre  étant  en  T  et  t,  près  des  li- 
mites boréale  et  australe  ,  ainsi  que  de  l'aphélie  et  da  périhélie.  Ayant 
abaissé  PQ,  pc/^  perpendiculairement  à  i'écliptique  ,  la  théorie  du  soleil  et 
les  observations  donnent     >' 

STzz:c,  S^zi:^^   et  les  latitudes  géocentriques  PTQ  zz:  a.  ptqziz.^, 
La  position  des  noeuds  et  l'inclinaison  étant  connues,  ainsi  que  la  longitude 
héliocentrique,  on  calculera  (§.  109.) 

les  latitudes   héliocentriques   PSQ  z=:7,  pSçiz:  ô', 

et  les   distances  SPinc'';  Spzzz/j\   ■ 
K^epler  calcula  deux   observations  de  cette  espèce,   et  trouva 

a— 0,975;     è=:i,0T4;    a  =  4^3'/ 10'',     [3  zi:  6^  3' o'^, 

fr)  ibiJ.  Cap.  XVI. 

(a)  Ihid.  Cap.  XVni>  '  / 
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îes  longitudes  héliocentriqnes  en   Qzz:4^2i'',  en  ç:r:îî^i2.®, 
îe  noeud  ascendant  zz:  i^  16^,  donc 
les  argumens   de  latitude   9^>'^  et  — 64*, 
«i'où  roii  lire,  à  l'aide  de  l'inclinaison   zi:i°5o', 

y  zz:  i" ^g' 'So'\    ô  zz  i^Sg'j     ce  qui   donne 
TPSz=a  —  7  =  2°4>/4o'^     i'pS  =1  p  —  ô-  =  4''  24^, 

a  sin  a  ,y   '  b  siii  3  -,    ^ 

û  zi:  • =  1,63:    b' zz:  ^  =i  i,3q3. 

sm  S  P  ï  '       '  sin  S  ;p  f  '    ^ 

Or  l'aphélie  étant  à  peu  près  dans  4^29°  (§.  11 5.),  et  par  conséquent  les 
anomalies  —  8*^  et  193*,  on  trouvera  l'accroissement  et  le  décroissement  de- 
là distance  depuis  les  observations  jusqu'aux  apsides,  quand  même  l'excentri- 
cité  ne  serait  connue  qu'il  peu  près ,  parceque  les  distances  changent  insen- 
siblement aux  apsides.  Au  moyen  de  l'excentricité  précédente  (§.  ii5.)  Kepler 
calcula,  que  le  rayon  vecteur  dans  l'aphélie,  devait  être  plus  grand  de 
0,001 5  que  a',  et  dans  le  périhélie  plus  petit  de  o,oo3  que  b' ;  ensorte  qu'en 
supposant  l'aphélie  de  Mars  en  P,  le  périhélie  en  p,  et  le  centre  de  l'orbite 
en  C,  il  était 

SP=:i,63i5;     S;?zz:i,39;     CP  n:  C/?  n:  ijSio^Sj 

en  parties  du  rayon  de   l'orbe  terrestre.     Cela  donn,e 

C  S 
CSmSP  —  CPzzo,   laonS,  donc  l'excentricité   de  l'excentrique  —  r~!  0.08. 
'  '  '        C  P  ' 

Si  l'on  employait  la  distance  moyenne  zz:  i  au  lieu  des  rayons  vecteurs  de 
Ja  terre  a  et  b;,  on  trouverait  Texcentricilé  zz  0,09943:  le  milieu  entre  ces 
deux  valeurs  est  à  très-peu  près  zz  0,09.  Par  ia  méthode  précédente  (§.  ii5.) 
Kepler  avait  trouvé 

Fexcentricité  de  Fea-ce72ir/(7we  zz  0,11 332; 

Texcentricité    de    Véquani    zz  0,0'^ 282; 

l'excentricité  entière  zz  o,i8564.« 
La  première  est  beaucoup  plus  grande  que,  celle  qu'on  vient  de  irouverj  la 
moitié  de  la  dernière  zz  0,09282  est  peu  différent  du  milieu  0,09.  Il  s'en 
suivait,  que  l'hypothèse  précédente,  qui  suppose  que  les  deux  excentricités 
€,  e,  sont  inégales,  s'accorde  bien  avec  les  longitudes,  mais  non  avec  \qb 
latitudes  dans  les  oppositions,  les  dernières  supposant  plutôt,  à  ce  qu'il 
parait,   la  double  excentricité  \blsectio  eccentricitatis).    En  conséquence,  Kepler 

* 


ïp  ASTRONOMIE    RATIONNELLE 

essaya  de  calculer  les  longitudes  avec  la  double  excentricité,,  et  ii  trouva 
que,  dans  les  oppositions  qui  arrivaient  à  90"  des  apsides,  le  calcul  ne  s'écar- 
îait  des  observations  qua  de  2',  mais;  que  la  différence  se  montait  à  8'  dans 
les  oppositions  qui,  ai'rivaient  dans  les  apsides,  ou  à  une  distance  de  45''' 
La  différence  de  2'  pouvait  naître  ^es  erreurs  d'observation^  mais  une  erreur 
de  8''  parut  à  Kepler  assés,  considérable  ,  pour  rendre  suspecte  l'hypothèse 
circulaire,  ou  du  moins  paur  la  soumettre  à  un  nouvel  examen.  Ces  8'',  et 
la  précision  des  observations  de  Tycho,  qui  n'admit  pas  une  erreur  aussi 
grande,  furent,  du  propre  aveu  d^  Kepler  C^),  la  raison  qui .  le  porta  à  re- 
prendre ses  recherches;  et  c'est  àces  nouvelles  recherches,  ou  à  ces  8  mi«^ 
nutes  que   nous  devons  la  découverte  des   véritables  mouvemenS' célestes. 

§,  117.  On  peut  se  servir  de  deux  procédés,  pour  examiner,  si  les, 
élémens  de  l'orbite  excentrique,  quL  ont  été  déterminés  par  le.  moyen  des 
longitudes  et  latitudes  dans  les  oppositions,  s'accordent  aussi  avec  les  longi- 
tudes observées  hors,  des  oppositions.  Ayant  observé  Mars  deux  fois  au 
même  point  de  son  orbite,  on  peut  en  conclure  sa  longitude,  latitude,  et 
distance,  liéliocentriqaes  (§.  ii4-)j  et  la  comparaison  du  lieu  ainsi  observé 
avec  celui  que  donne  le.  calcul  fait  avec  les  élémens,.  servira  à.  les  vérifier, 
Kepler  préféra  le  procédé  suivant.  Pour  que  le  calcul,  fait  avec  les  élémens 
supposés,,  donnât  un  résultat  p]us  exact,,  il  choisit  des  observations  oii  Mars. 
était  très-près  des  apsides,. et  par  conséquent  l'équation  du  centre  très-petite.- 
A  l'aide  du  tems  de  l'observation,  du  lieu  des  apsides,  et  de  l'excentricité, 
il  calcula  la  longitude  moyenne,  l'anomalie  moyenne,  l'équation,  du  centre, 
et  la  longitude  héliocentrique  vraie».  Il  connaissait  donc  dans  le  triangle 
TSL  {I''g'  22,)  les  angles  à  la  terre  et  au  soleil,.  T,  8,  et.  le  côté  conipris5-_ 
à'oii  il  conclut  la  distance  accourcie  SL.  Maintenant,,  le  lieu  des  noeuds  et 
l'inclinaison  étant  connus,  on  trouvera,  le  rayon  vecteur  SP  bien  exactement 
(§.  83.  84.)}  quand  même  ces  élémens .  seraient  un  peu  défectueux.  Ayant 
ainsi  calculé  deux  observations  très -proches  de  l'aphélie  et  du  périhélie, 
Kepler  en.  conclut,  comme  ci-dessus   (§,  116),    les  distances   dans  les  apsides 

(l)  Ibid.  Cap.  XTX.  pag.  114.;,   ^ola  igilur  haçc  ocko  miaula  viaui  praeiveiuat  ad'tolam  Aslro- 
^aomiam  reformauUaa/' 
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même,  lionl  la  demi -somme,  étant  ôtée  de  la  plus  grande  distance,  donne 
l'excentricifé.  II  la  trouva  conMamment,  ainsi  que  par  le  moy^n  des  latitu- 
des (§.  l'iG.y,  plus  petite  que  o,  ii332  (§.  ii5,),  et  à  peu  près  égale  à  la 
moitié  de  l'excentricité  entière.  Il  fallait  en  tirer  la  même  conclusion,  que 
Ptolémée  avait  eu  raison  de  diviser  l'excentricité  des  planètes  en  deux  par- 
ties égales,  et  que,  si  l'on  ne  voulait  pas  abandonner  Fhypothëse  circulaire, 
il  n'existait  sur  la  ligne 'des  apsides  aucun  point  fixe,  autour  duquel  le  mou- 
vement fût  uniforme,  parceque  la  distance  de  ce  point  au  centre  se  trouvait 
tantôt  plus  tantôt  moins  grande.  C'était  cependant  une- des  hypotliëses  adop- 
tées par  Ptolémée ,  Copernic  et  Tyclio  :  on  pouvait  donc  présumer ,  que 
l'autre  hypothèse,  celle  de  L'orbite  circulaire,  n'était  pas  plus  juste.  Kepler 
pensa  à  bonne  raison,  que  les  distances  étaient  les  plus  propres  à  décider 
cette  question,  ainsi  qu'on   va  le  voir    (^). 

Cela  expliqua  en  même  tems>  le  paradoxe,  que  la  première  hypothèse, 
dont  la  fausseté  était   prouvée,- donna   cependant  la  vraie  longitude  dans   tou- 
tes  les   oppositions,    de  manière  qu'il  semblait  que  la  vérité  découlait  de  faus- 
ses prémisses;     En  effet,    cette  hypothèse  ne   présente  que  les  longitudes,  ou 
la  direction   dans  laquelle  se  trouve  la  planète,. mais  non  pas  le  point  qu'elle 
occupe  sur  cette  ligne,  ou  sa  distance  au  soleil.    Il   est  visible   que   dans  les 
appositions,  les  distances   n'influent  pas  sur  les  longitudes  qui  sont  observées 
immédiatement,   mais  seulement  sur  les  latitudes  qui  sont  converties  en  lati- 
tudes- héliocentriques    moyennant    les    distances  :    aussi  les    latitudes   dans    les 
oppositions   indiquaieni-elies  i'erreur  de  l'hypothèse  (§.   ii6.).     Mais  quand  il 
s'agit    de   convertir  les  longitudes  géocentriques  ,.  observées  hors  des  opposi- 
tions, en  héliocentriques,  les  distances  ont  une  grande  influence,,  et  les-  erreurs  .- 
de  l'hypothèse   circulaire  se  manifestent.     Il  est  vrai  que  ces  erreurs, doiveati 
aussi  altérer  les    longitudes  dans  les  oppositions-,    vu  que  les   angles  doiveat: 
nécessairement  éprouver  des  changemens, .  si  l'on  substitue  au  cercle  iMie  autre 
courbe^  mais  cette  diiférence  est  trop   petite,,  pour  être  aperçue  avec  les  in- - 
strumens  de  ce  tems,  ainsi  que  Kepler  l'a  montré  avec  la  plus  grande  clarté  ;  ^)»* 

-■      *  Il  I         »^— 1—i— —————— —^Mp—^—.i—— ijIWi^ 

(I)  Ihid.   Cap.  JLX. 

(â)  liid.  Cep.  2L2LL 
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§.  ii8,  La  méthode  du  §.  134.  donne  la  disiance  et  la  longitude  îielio- 
centrique  de  la  planète ,  sans  rien  supposer.  Mais  pour  déterminer  par  ces 
distances  la  nature  de  l'orbite,  il  feut  chercher  d'abord  la  position  des  apsi- 
des ,  afin  que  les  observations ,  faites  vers  ces  points ,  donnent  la  distance 
la  plus  grande  et  la  plus  petite.  Il  est  aisé  de  trouver  cela,  dans  la  spppo= 
sition  que  l'orbite  est  circulaire,  dès  qu'on  a  déterminé  de  cette  manière  trois 
lieux  hélioccntriques  d'une  planète.  Soient  {Figo  33.)  ces  lieux  en  T,  i^  t., 
le  soleil  en  S.  Connaissant  les  angles  TS^^  TSr,  iSr,  et  les  côtés  ST., 
Sf,Sr,  on  calculera  T/^  et  les  angleseST^^  SrT^  Sri^  àoncTri  zziSrt  —  SrT^ 
et  TC/zz  2Tt^;  d'où  Ton  ;iire 

(CT'^—--— — ,,  CT/=:C^T=:qo°— Tt/,  STC  nzST/  — CTj'. 
:Les  côtés  ST,  CT,  et  l'angle  compris  STC,  donnent  dans  le  triangle  CST 
le  côté  es  et  l'angle  AST,  ce  qui  fait  connaître  l'excentricité  et  la  position, 
des  apsides.  Les  distances  ST,  etc.  d'où  dépend  tout  le  reste,  sont  données 
en  demi-diamètres  de  l'orbe  terrestrç  (§,  ii4-)'  CT  sera  donc  exprimé  par 
le  même  demi -diamètre,  ce  qui  donne  le  rapport  entre  les  orbites  de  la 
ierre  et  de  la  planète.  En  réduisant  ainsi  divers  lieux  hélioccntriques  de 
Mars ,  Kepler  trouva  des  valeurs  fort  différentes  ,  pour  le  demi-diamètre  de 
l'orbite,  l'exceritricité,  et  le  lieu  des  apsides.  Comme  cette  méthode  ne  sup- 
pose rien,  si  non  que  rorbite  est  circulaire,  il  en  conclut  avec  raison,  que 
l'orbite  de  Mars   n'était  pas  circulaire  (J). 

(Cela  posé,  trois  lieux  hélioccntriques  ne  suffisent  plus,  pour  détermi- 
ner ForlDite.  Kepler  employa  donc  des  lieux  très-proclies  des  apsides,  Mars 
ayant  été  observé  deux  fois  dans  chaque  point,  ensorte  qu'on  pouvait  égaler 
les  distances,  conclues  des  observations,  à  celles  dans  les  apsides,  ou  qu'il 
était  aisé  d'en  déduire  celles-ci.  Si  le  soleil  est  en  S  {Fig..  35.),  et  que  Mars 
ait  été  observé  deux  fois  en  P,  la  terre  étant  en  T  et  t;,  on  connaît  les  an- 
gles STP,  S^P,  TS^,  et  les  côtés  ST,  S^*.  La  distance  SP  étant  à  peu  près 
connue,  Kepler  la  changea  successivement,  jusqu'à  ce  que  les  angles  TSF, 
/SP,  calculés  avec  SP,  ST,  et  STP,  donnaient  une  somme  égale  à. l'angle 
TS/,"  etque  les   deux  longitudes  héliiocentriques   de  P  qui   en  résultaient,, ne 

(ij  Ibid.   Cap.  XLL 
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différaient  l'une  de  l'autre  que  de  la  précéssion  des  équinoxes  dans  l'inter- 
■^alle  enire'  les  deux  observations.  Par  ce  moyen  il  trouva  la  longitude  lié- 
liocenirique  et  la  distance  de  Mars  près  des  apsides,,  avec  une  grande  préci- 
siouj  et  deux,  longitudes  opposées,  l'une  près  de  l'aphélie,  l'autre  près  du  pé- 
rihélie ,  lui  donnaient,  à  l'aide  de  la  méthode  qu'il  avait  imaginée  pour  cet 
eiTêt  (§.  9P.  91.))  ie  lieu  des  apsides,,  et  l'époque  du  passage  de  Mars-  par 
©es  points.  Mais  comme  les  vitesses,  vraies,  de  la.  planète,  a,.  Z»,  que  cette 
méthode  exige;,  ne:  pouvaient  pas  être  observées  immédiatement,  comme  cel- 
Jes>  du  soleil,  K-epler  les  chercha  de  la.  manière  suivante.  Soit  {Fig.  36.)  S 
le  soleil,.  AB.  la  ligne  des  apsides,;  G  le  centre,  E  le  point^d'égalité,  iZlE:z:CS: 
Mars  ayant-  ét& observé  deux.fois  en  P  et;  en  Q,,  la  méthode  précédente  donne 
ai  peu  près  SA^ii^,,  SBzizp..  En  nommant  donc  ASPiz:»,  BSQzz:5,  les  vi- 
tesses vraies  dans  l'aphélie  et.  le  périhélie,,  la,  vitesse  moyenne.  AEPiizBEQii: 
/M5,  on   aura 

AP  B  O 

a  zz  — y    h  zn  -—•  ^,  A  P  r=:  AE  .m  zzi'pm,  B  Q  zz  B  E  ,  w  zz:  qm,.  dona 

q     P      '^    ^  ' 
Ê^ëst  -  à  -  dire  ,    les   vitesses   angulaires  dans  les  apsides ■  sont:  en  raison   inverse  d€S> 

carrés  des  disiances.     On   a.  d'ailleurs^ 

BEQzzim— — -^  àonc  a'.m::A¥;BQi'.piq^, 

ont  en  faisant  A  CzzBiC.zi:  c,   CSzzGEzzej. 

e  :  m  :  :  c  — =-  e  :  c  -[-  e  :  :  c"  —  e"  :  {c  ~\-  e)^,  ■  ' 
OB  e.  étant,  très -petit  en  comparaison   de  c,  on  aura  à  peu  près; 

a:m::c^-.(c-|-ef  ::  A.C^:  AS%   et- a..~ 'IL ., 

(■+Tr 

^  l'aide   de  cette  formule,,  Kepler  conclut:  du  mouvement  moyen  m  qui  était' 
bien    exactement    connu,    et   de  l'excentricité  supposée   — ^;  les  vraies  vitesses 
apliéHe  et  périhélie,  a,  è,.  lesquelles,,  étant  substituées  dans  les  formules  (§.  90.. 
91.);  donnaient  la.Jongitude  de  l'aphélie  de  Mars  zz  4^^28*39' 46"'.   d'où  Kep?- 
îer/  conciut- 

^  =z  i  ,6678  ipzzî, 385  j  c=z  ^^  zz  i,D2645  -  zz  ^-^  ~  TTaJ^         '^^^"^ 
L'excentricitd^o/a/e  qui.  résultait  des  longitudes  dans  les  oppositions  (§,  ii5.)zz. 
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o,i8564  ^st  à  très-peu  près  le  deuble  de  —  ;  ce  qui  était  une  nouvelle  preii» 
ve,  que  rexcenlricilé  de  Mars  SE  était  divisée  par  le  centre  en  deux  par- 
ties égales,  ainsi  que  Ptolémée  l'avait  supposé.  Cette  méthode  donna  donc 
l'excentricité  et  l'anomalie  vraie  ASP,  ce  qui  suffisait  pour  calculer  Téqua- 
iion   du  centre  et  la  longitude  moyenne  ou  V époque  ('). 

§.  119.  Maintenant,  l'époque  étant  connue,  le  moyen  mouvement  de  Mars 
donnait,  pour  chaque  moment,  ^anomalie  moyenne,  et  à  l'aide  de  l'excen- 
tricité, l'équation  du  centre,  et  l'anomalie  vraie  ASV  zzv  (Fig.  i^.),  avec  la- 
quelle Kepler  calcula  le  rayon  vecteur  S  P.  Connaissant  dans  le  triangle 
CSP,    le#  côtés  CPr=:c,  CS  — e,  CSPiir-y,   on  trouvera  sinCPSzn— — , 


et  SP=: 


c  sin  (t;-+-  CPS) 


Pour  la  même  époque,    il  calcula,   suivant  la  mé- 


thode précédente  (§.  ii4-)5  la  distance  SP5  et  en  comparant  entre  elles  les 
deux  valeurs  du  rayon  vecteur,  calculées  sur  les  élémens  et  sur  les  observa- 
tions, en  difFérens  points  de  l'orbite,  il  trouva  le  résultat  constant,  que  les 
distances,  conclues  des  observations,  étaient  partout  plus  petites  que  celles 
calculées  suivant  l'hypothèse  circulaire  ,  ainsi  que  le  font  voir  les  trois  ob- 
servations suivantes  (^). 


Anomalie    vraie 

9^3/ .4- 

36°  4'2'4i'' 

io4°24'4f/ 

Distance   calculée 

I  ;666o5 

1,63883 

1,48539 

Distance    observée 

1,66255 

1,63 100 

1,47750 

Différence 

o,oo35o 

0,00783 

0,00789 

On  voit  que  les  différences  augmentent,  ou  que  la  vraie  orbite  s'é- 
carte du  cercle  de  plus  en  plus,  à  mesure  qu'elle  s'éloigne  des  apsides;  d'où 
il  suit  que  l'orbite  est  une  courbe  alongée  ou  ovale  qui,  depuis  chaque  ap- 
side, rentre  au  dedans  du  cercle,  comme  ADB(i^;^.  ^6.)  (3),  On  aura  observé 
que,  dans  toutes  les  opérations  qui  ont  été  développées  jusqu'ici,  Kepler  a 
toujours   employé    les  vraies  longitudes  du  soleil,    en  substituant    le  lieu  vrai 

{l)  lUd.  Cap,  ALIT. 

(3)  Ibid.   Cap.  XLir.  pag.  ai3. 

(3)  Ibid.  pag.  2i3.  314.,,    Orbita    Planetae  non  est  ciiculus ,    aed  ingreclieHs  ad  latera  utraque 

^, pjiulitim,  iterumque  ad  circuli  amplitudiûçiii  in  peiigaeo  exieui;  cujusmcdi  figuram itineris 

ffOPalern  appelliiaat.*' 
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au  lieu  moyen  que  ses  prédécesseurs  avaient  employé.  Er.  suivant  le  même 
procédé  ,  il  compara  principalement  les  dislances  de  Mars ,  où  cet^e  planète 
avait  eu  l'a  même  situation  relativement  à  la  ligne  des  apsides  qui  passa 
par  le  vrai  lieu  du  soleil^  et  il  trouya  toujours  les  mômes  distances, 
quand  l'anomalie  vraie  de  la  planète  était  égale  avant  et  après  Isphélie: 
d'où   il  "Suivait, 

1.  que  la  ligne  des  apsides  divise  l'orbite  de  Mars  en  deux  parties  égales 
et  semblables, 

2.  que  cette- ligne  passe  par  le  lieu  vrai  du  soleil,  ef  non  par  le.  lieu  mo- 
yen, et  que  par  conséquent  Kepler  avait  eu  raison  de  réduire  les  moU' 
vemens  des  planètes,  non  pas  au  lieu  //zojert  du  soleil,  fiiiisi  que  Ptolé- 
mée^   Copernic,   et  Tyclio   l'avaient  fait,  mais  au   lieu  vj-ai  (^). 

Kepler  se  servit  encore  d'une  autre  méthode  qui  mérite  d'èire  exposée  icL 
Si  Mars  a  été  observé  peu  de  tems  avant  et  après  son  opposition  avec  le 
soleil  S,  en  M  et  .f7^  (Frg.  35.),  la  terre  étant  en  T  et  en  /,  et  que  les  droi- 
tes, TM,  tm,  se  rencontrent  /en  P;  on  connaît  les  angles  STP/S/P,  l'S'. 
et  les  côtés  ST,  S/.  Or  M  S  m- étant  un  angle  fort  petit,  les  élémens  de  l'orbite 
de  Mars,  établis  alors,  donnaient  avec  une  exactitude- suffisante,  le' vrai  mou» 
rement  diurne  et  i'angle  MS/??,  ainsi  que  le  rapport  entre  les  distances  SM^ 
Sm,  quoique  le  lieu  liéliocentrique  M  et  le  rayon  vecteur  S  M  ne  fussent 
pas  connus  exactement.  En  donnant  ^à  ces  deux  quantités,  pour  un  premier 
essai,  les  valeurs  conformes  à  la  théorie,  on  a  les  angles  ÏSM,  tSm^:r: 
TS/~TSM  — MS/??,  et  les  côtés  ST,  SM,S/,  S/??.  Kepler  calcula  avec  ces 
valeurs,  les  angles  STP  et  S/P,  en  changeant  les  valeurs  de  S  M  et  du  lieu  M, 
jusqu'à  ce  que  les  angles  STP,  Si'P,  étaient  égaux  aux  élongations  observées 
STM,  Slm:  alors  Je5  véritables  distances  SM,  Sm,  et  les  Ic^ngitudes  hélio* 
centriques   de  Mars   en  M  et"  rn   étaient  connues  (^).  :^ 

§.  120.  Après  avoir  établi  ainôi  l'orbite  de  Mars,  Kepler,  appliqua  les 
mêmes  méthodes  aux  autres  planètes,  et  il  trouva  partout  le  même  résultat: 
la   théorie    de  Mars,    modifiée   selon    les  éiémens   des   diiférentes   planètes,    &g 


(I)  Ibld.  Cc2p.  LT.  LU, 
(a)  IVid.  Cif.  LUI. 
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/Se  trouva  dans   tous  les  cas  d'accord  avec  les  observations.  Cette  théorie  con- 
sistait dans   ces  trois  propositions-  ou  hypothèses:    i,   les  orbites   planétaires  ne 
SGiît  pas    de>s   cercles  parfaits,    mais  aplatis    ou  alongés;    2.  le  soif «1  n'en  oc- 
cspe  pas   le  centre;    3.  il  y  a  du  côté  opposé  du  centre,^  et   à  même  distance 
que  le  soleil,  un   point,  d'où   le   mouvement  parait,    du,  moins  à  très-peu  pr-èsj 
■uniforme.     En  comparant  les  révolu  lions   entières  avec  les  mouvemens  vraiS;, 
Kepler  trouva   par  la  niëthous^   développée  ci-dessus  (§.90,),   le  lieu  des  apsi° 
des;   et  les   distances,  observées    près    des  apsides  (§.  î^^,),  lui  firent  connaître 
la   plus    grande   dislanee,.  la    plus  petite^    et  la   moyenne,    donc   le  rayon,  da' 
l'orbite,,  ou  le   demi-grand  axe  qui  est   la   ligne  des  apsides,  et  l'-exceritricité^ 
Si    nous  avons    à   présent  djs  élémens   des  planètes  plus  exacts,    nous    le   de- 
vons aux.  observations,   faites  depuis  le  tems    de  Kepler   avec  des  instrumcns 
plus  parfaits,   aux  nouvelles  méthodes  qni   seront  expliquées  ci-après,  et  mê- 
me   à  la  découverte   de   Kepler  relativement   au  rapport* qui  existe  entre  les 
différentes  orbites:    ee  rapport  que   Kepler  avait  déduit    des   observations  im,- 
parfaites    des    distances,    a  éié   pris   par    les  astronomes   modernes    pour  base;, 
dont  ils  se  sont  servis  pour  déterminer  les  distances   avec  une  précision  dont 
l^s    observations    n'étaient    pas    susceptibles.     La    table    suivante    présente    les 
élémens,  tels  qu'ils  ont  été   déterminés  par  Kepler  et  par  les  observations  les 
plus  modernes:    les   derniers   sont   ajoutés,   pour   qu'on  puisse  juger  du  degré 
de  précision  que  donnent  les  observations  de  Tycho  et  les  méthodes  de  Kep- 
ler;  on  verra  ci-après,  comment'  ils  sont  trouvés. 


Elémens    excentriques 

des  Planèt 

es 

— 

suivant  Kepler 

La  plus  gran- 

La plus  cour- 

Distance 

Saturne     ' 

de  distance 

■  te  dist-ance 

■  'moyenne 

Excentricité 

io,o5i47 

8,96860 

9,5ïoo35 

0,056933 

Jupiter 

5,45074 

4,94926 

5,200000 

0,048219 

JMars 

1 ,66465 

•     1,38234 

1,623495 

0,092662 

La  Terre 

1,01800 

05,98200 

1,000000 

0,018000 

Vénus 

0,72914 

0,719^12 

0,724^  3o 

0,006919 

Mercure 

0,46966 

o,3o6.16 

o,^H8c6o 

05^2100(9   L 
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suivant    les    astronomes    modernes 


Saturne' 
ïapiter 

Mars 


o,o74.>470!2 
5,45.^45325 
1,66 '-601  ry 
La  Terre  1  1,0-6779,76 
Vénus  VO.75P2  92' 

Mercure      j  o, 46665''- 54 


-  4. 952 12895 

1,38178583 

0,9f>322024 

0,71837532. 
0,30754366 


9,5387705         o,o56  I  6o:io 
5,202791 1 

1,52369  '^ 

T  ,0000000 


0.7233323 


o,3H7oc 


0,0 4 ■■'5  7840 

o,09'ji34oô 
O.Oî67'-;y76 
0,0068529 

o.so55i4p4 


Les  deux  premières  colonnes  sont  les  seules  qui  aient  été  déterm-rnees 
inimédiatement  par  observation.  Leur  demi-somme  donne  les  nombres  de  la 
troisième  colonne,  et  leur  demi-dil|prence,  divisée  par  ces  derniers  nombres, 
donne  ceux  de  la  quatrième  colonne.  En  conséquence,  les  quanliiés,  ren- 
fermées dans  les  trois  premières  colonnes>  sont  exprimées  en  demi-dianiêtres 
de  l'csbite  terrestre ,  celles  de  la  quatrième  colonne  en  partie-s  du  demi-dia- 
mètie  de  Torbite  à  laquelle  elles  appartiennent,  pbur  qu'on  puisse  voir  d'an 
coup,  combien  cliaque  orbite  s'écarte  du  cercle:  on  voit  par  ex.  que  l'or- 
bite de  Vénus  approche  le  plus  du  cercle,  et  que  celle  de  Mercure  s'en 
écarte  le  plus. 

§.  121.  Dès  qu'il  était  prouve  que  les  orbites  planétaires  ne  sont  pas 
des  cercles _,  il  était  naturel  de  penser  à-  la  courbe  qui  est  la  plus  sin^ple 
après  le  cercle,  et  qui  s'en  écarte,  le  moins,  savoir  Y  Ellipse;  cependant,  pour 
ne  rien  supposer  sans  l'avoir  prouvé,  Krnler  chercha  à  déterminer  cette  cour- 
be inimédiatement  par  observation j  et  il  était  clair,  que  les  distances,  qui 
avaient  fait,  voir  que  l'a  courbe  s'écartait  du  cercle,  seraient  aussi  tes  plus 
propres  à  indiquer  sa  nature.  Après  avoir  essaj^é  inutilement  diverses  li- 
gnes fermées  et  ovales  ,  il  tiouva  une  ellipse  qui  donnait  les  distances  trop 
petites,  tandis  que  le  cercle  les  avait  données  trop  grandes  (§.  119.  ;  d'où  il 
conclut  que  la  vraie  orbite  devait  nécessairement  tomber  entre  le  cercle  et 
ceiic  elfipae;  et  comme  le  milieu  entre  ces  deux  courbes  ne  peut  être  qu'unq 
autre  ellipse,  il  n'hésita  plus  à  reconnaître  pour  une  vérité  démontrée,  que 
toutes  les  orbites  planétaires  sont  de*  Ellipses,  mais  que  la  nature  individu- 
elle de   cette  ellipse,  son   excentricité,  ou  le  plus  et  le  moins  dent  elle  s'é- 
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carte    du  cercle;    doit  être  déterminé  pour  chaque  Oibite  par  des  cjfeservations 
ultérieures  (^).  - 

Kepler  "avait  démontré  que,  C  étant  le  centre  de  l'orbite^elliptique 
{Fîg\  ^j'),  le  soleil  est  placé  hors  du  centre  en  S,  et  qu'en  prenant  sur  la 
droite  CS;  CFz::iCS,  le  mouvement  de  la  planète,  vu  du  point  F,  paraît 
uniforme.  Voilà  donc,  outre  le  centre  de  l'ellipse,  deux  points  sur  le  grand 
axe,  S,  F,  dont  dépend  entièrement  le  mouvement  des  planètes,  et  qui  sont 
également .  distans  du  centre:  il  était  bien  naturel  de  supposer,  que  ces  deux 
points  importons  étaieni  les  foyers  '  de  rellipsej  les  seuls  points  marquans  au 
dedans  de  cette  courbe,  .  et  qui  sont  doués  de  tant  de  propriétés  remarqua- 
bles. Il  ne  restait  donc  qu'à  examiner,  si  c'était  réellement  le  cas,  c'est-k-diie 
si  le  soleil  occupait  un  des  foyers  de  l'ellipsej  et  cela  pouvait  se  faire  par 
le  procédé  suivant.  En  nommant .  le  grand  et  le  petit  demi-axe  de  l'ellipse,. 
CAma,  CDzz:b,  la  distance. des  foyers  ,au  .centre,  ..qui  est  .supposée  égale  è  . 

rexcentriciléj   CS  ir:  CF  m  q  les   observations  donnent  i  ^ 

_    -               AS-i-BS                AS~BS  ,         -,/,  , 

AS/  BS,   «11=  —j—-j>   czzz — -^  et  i>  — Y  (a^— O, 

ce  qui  suffit  pour  déterminer  l'ellipse.  Si  la  planète  est  en  p,  on  peut,  cal-"- 
culer  avec  l'anomalie  vraie  A Sp  iz;  v.  le  rayon  vecteur  S/p,  ainsi  qu'on  le 
verra  ci-après.  A  l'aide  des  méthodes  développées  ci-dessus,  ,on  peut  détermi- 
ner par  observation  la  distance  Sp,  .sans  supposer  l'orbite  elliptique.  La. 
comparaison  de  cette  distance  observée  avec  le  rayon  vecteur,  , calculé  sui- 
vant lar  nature  de  l'ellipse,  décidera  donc  la  question,  La  route  par  laquelle 
Kepler  parvint  à  la  découverte  àç&  trois  fameuses  lois  du  mouvement  pla- 
nétaire, auxquelles  nous  devons  toute  ^astronomie  moderne,  est  a  la  vérité 
plus  longuej  mais  elle  mérite  sous  plusieurs  points  de  vue,  d'être  écîaircie 
ici,  d'autant  plus  qu'an  a  besoin  de  toute  l'attention  possible,  .pour  suivre 
le  fil  des  idées  et  des  raisonnemens  de  Kepler,  qui  le  conduisit  enfin  à  tra- 
vers un  labyrinthe;,  dans   lequel  il  pensa  souvent   s'égarer  ,(^)c  . 

(l').Jbîd.Cap.  Lf^III.  pcig.  384.  i85.,j  Ciiculus  Cap.  43.  peccat  excessu,   elUpsis 'Cap.  45.  pec- 

,,  cat    cîei'eclu.     Et    sunt   excessiis  ille  et  hic  defeclus  aequales.  Intel"  circuluin  vei'O  et  ellipsiu 

,,niliil  niecTial  nisi  elljpsis  atia.     Ergo  el'ipsis  tst  I^leiut'.ae  it*r,  . 

(2)  Ihid,  Caj>.  LVIIJ,  ru  couinieuttmçiit. 
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§.   Î22.  S'oit   {Fig.  aS.)  G  le  cenhe  cUi   cercle  ASB,  S  une  planèlCj  T 
le  soleil,  F   le  point  d'égalilé,   er  GFzziCTj;  liss  reclierciies  précédenf.es  ayant 
prouvé,     que  •  cette    hj'poilïèse    satisfait  exactement    aux    anomalies     et    aux 
éq-ialions   du    centre,     mais   non    pas   aux   distances..    Si  donc   Artzzs   est  un 
trës-pclit  arc  près    de  Faphélic;-,    on  aura  A.Fa  zr:  -— -,  ;    or  les  angles,     décrits 
autour  de  F,  étant   proportionnels  au  tems,  il  s'en  suit  que  les  tems  dans  les- 
^^quels  le  même  arc  5  est  décrit  aux' deux  apsides  A,  B,  sont  en  raison  inverse 
de    A  F,   BF,   ou   ce    qui  revient  au  mêmC;     en  raison    directe  des  distances 
au    soleil,    AT,  BT.     Cette    proportion"  n'a  lieu  que  dans    les  apsides:    mais- 
Kè|)ler   la   prit    poui^  une   loi   générale    dans  toute    l'orbite.     Supposant   donc, 
que   le   tems   que  la   planète    emploie  à  parcourir  un  arc  infîninîcnt  petit,   est 
partout   en  raison  de  sa  distance  au  soleil,     il  résulte    de  la   théorie    des  pro- 
portions, que  le  tems  que  la  planète  emploie  à  parcourir  un  arc  quêlcorique 
(la   somme  de  tous  les  arcs  -infiniment  petits  dont  il  ^est  composé) , -doit  être 
proportionnel   à,  la   somme  de   toutes  les  distancer",  ou  dç  tous  les  rayons  ve- 
cteurs^ .renfermés  .dans  cet  arca  Kepler,>pensant  que  cette'  ^omme  n'était  autre 
chose  que  la  surface  couverte  par  tous  ces  rayons  vecteurs ,   ou  IWre  du  se- 
cteur  décrit  autour -dû  soleil,  en -conclut,  -que  les  tems  dans  lesquels  les  pla- 
nètes  décrivent  des  arcs  quelconques;     étaient  proportionnels  à  l'aire  des  se- 
cteurs elliptiques   dont  le  sommet  est  dans   le  soleil,  et   que    par  conséquent 
l'anomalie  /K0jâ/2;2e^   étant  aussi  proportionnelle  au  tems,   pouvait  être  exprimée 
par  ce  secteur.     Il  s'en   suit  que  le  tems,  employé  à  parcourir  un  arc  infini- 
ment petit,    est  pareillement  proportionnel   à  son   secteur:   or  comme  Kepler 
supposait,  .que   ce  tems  était  au<si  proportionnel  à  la  distance  au  soleil,   il  s'en 
suivrait,  .que   les   secteurs    infiniment    petits  fussent    en   raison    des   distances  • 
au  soieilj  mais  cela  n'a  lieu  que   dans   les  apsides,  ou  d^ns  le  cas   où  le   so-  - 
leii   est   au  centre    du  cercle.     Ayant  abaissé    sur  Ter    la  perpendiculaire    s  z^ - 
et   nommant  Ts  zizr,- se-zzzds^  l'aire  du  secteur  A  Te"  eu  S  j     l'aire  (tTs  sera  ^ 
dS,  et  l'on  aura  ; 

dS:~:  _  r  é  s  zzz:^  ?'d  s  sm  s  (T  ziiz  ir3  5  cos  C  a-  T ,  ■ 
C«"T   étant  l'équation   optique    (^§.   96.;:   l'aire   du   secteur  n'est  donc  pas   pro= - 
portionnelle   à  la  distance  0  inais  au  produit- rcos  G  «r  T,   Kepler  rejeta  donc  • 
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cette  supposition,  non  seulement  par  la  raison  précédente,  mais  aussi  parceque 
Fcrbite  n'est  pas  circulaire,  comme  on  l'avait  supposé  dans  le  calcul  pi'^écédent^ 
mais  il  observa  en  même  tems,  que  ces  deux  raisons  se,  détruisaient  muiuel- 
lement,  ensorte  que  ie  rapport  susdit  des  aires  était  d'accord  avec  les  ob- 
servations, par  la  raison  même  que  l'orbite  n'est  pas  un  cercle  mais  une  el- 
lipse. Mais  il  faut  encore  observer^  que  la  supposition  qui  sert  ici  de  base, 
savoir  la  proportion  entre  les  tems  et  les  distances  au  soleil,  est  également 
fausse  dans  l'ellipse.  C'est  cependant  de  cette  manière,  que  Keple-r  parvint 
à  découvrir  sa  seconde  loi ,  dont  il  se  servit  aussi  pour  calculer  féquation 
■physicjiie  (^§.  96.)  dans  le  cercle  excentrique.   En  faisant  pour  abréger  {Fig.>  2^j 

le  rayon  du   cercle  C.Szzza/  l'o  centricité  CT  ^n  CF  ri:  c^ 

la   période   d'une  révolution  entière  ^zi  T, 

îe   tems   employé   à   parcourir  l'arc  K&zZ't, 

l'anomalie  moyenne  AFSnzjx,     l'anomalie  excentrique  ACS^zic^j 
'.  -  ■        l'anomalie  vraie  (cocn^^uata)  ATSzzii;,     l'arc  AS'zzs.^ 

-    l'équation   optique  CST  z=  w,     l'éqiiation  fhysicjue  CSFzi:^, 

l'aire  du  secteur  ASTznS,    celle  du  triangle   CSl  zzzCSF  :;=:  A  ^ 

et  le  rapport  de  la  circonférence  au  diamètre  zutt  zn  3, 14.1  .  » .  . , 
on  aura  en  vertu  de  cette  loi, 

S.n:  -—  TT  a^,     /xn:  —  2  -vr,    donc   2.S  "zz.  \i^a\ 

Or  £   étant  =1:  ja  —  C  m  —,  et  faire  A  S  C  zz:  S  —  A  m^  aszz.\  iv(.\:.  —  CA.  il  viendra 

2  S  zir  2  A  -{-  ft^  (/x —  (^  TZi  <a"/x,    d'où  l'on  tire 

Œ  zz;  —  en  parties   du  rayon,  ou  en  desr-es  CD  zz , 

GCTTZzC   étant  la  surface  du  cercle  entier.     On  a  donc  ' 

C  :  A  :  :  36o°  :  (p. 

Ayant  abaissé  sur  AB  la  perpendiculaire  S'R,  l'aire  A  esL?CT.SPt  zzij.ca  sin  e. 

En  faisant  par  ex.  par  rapport  au  soleil,  suivant  Kepler, 

G'zz:  ! ,    c  zr  o,  o}  8  j    il   viendra 

i8oacsin£  5.9j^,sine  , 

A  ZZ  OjOon.sm  f,  et  Cp  zz: zz  — degrés. 

c     _  o, 14159  .  . 

§.  12^.  Après  avoir  donné  à  fanomalie  excentrique'A  CS  zz  s  une  va- 
leur arbitraire,  Kepler  calcula  ave,c  cette  valeur  l'équation  physique,  ou  l'aire 
Azizîacsine,  laquelle,  étant  ajoutée  affaire    du   secteur  ASCzz:^«^£,   don- 
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Ma  S,    d'où  il  GoAcliU  TanomaUe  moyenne  ju,  zz  — ■  ,    et  ie    tems  répondant  à 

a  Cl 

l'anomalie  £.    Les  côtés  GSrrza^  GTurc;,  et  l'angle' compris  TCSz=:i8o* — s, 

donnent  lans-GSTzi: et  réqu>^;ion  optique  wiZiCST.   Or,   cÈzzju.  —  s 

étant  connu,  en  a  i'éqfjii-iGn  du  centre  cj-|-cp,  et  l'anomalie  vraie -yzziia  — (ou  +  cp). 
A  l'aide  des  méiliodes  précédentes,  Kepler  calcula  sur  les  observations  seule*, 
le  rayon  vecteur  T S  et  l'anDmaîi.e  vraie  ATS,  pour  l'époque  qui  répond  à 
l'anomalie  s;  et  il  trouva  l'anomalie  constamment  plus  petite  que  l'anomalie 
u  zz:  jLi  —  (ciO-|-0)  dans  le  segment  DAE,  et  plus  grande  que  i;  dans  le  sgg* 
"ment  DBE.  Après  un  grand  nombre  d'essais,  il  découvrit  que  l'anomalie, 
aussi  bien   que  lu  dislance,    dépendait  de  la  loi  suivante. 

Soit  [Fig.  3^.)  S  la  soleil,   ASP  l'anomalie  vraie  calculée  vrr/x- — (w-[-cp)j 
PM   perpendiculaire    à   la    ligne   des  apsides;    que  du   centre  G  et   du  rayon 
G  A  zn  a  on  décrive   un   cercle  qui  rencontre  SP  en  P.,   et  que  SE  soit  per- 
pendiculaire à  la  prolongation   de  PG.     Cela  posé-,  Kepler  trouva  partout  PE 
égale  à  la,  distance  vraie,    indiquée  par  les  observations:     en  nommant    done 
SPzzir,   on   avait  PEzzircosto,    SPE  étant   l'équation   optique  w.     En    com^ 
parant  entre  ellçs  les  valeurs  PE  ziircos  oj  et  dS  zn  ï  r35  cos  co    (§.  laa.),   on 
trouve   DSzzr^PE.ô^^   d'où  il  suit,  que  les  aires  des  secteurs  ciixulaires  in- 
finiment petits   sont- en  êiiêt   proportionnelles  aux  distances  PEj.    et  c'est    ce 
qui,   probablement  3   conduisit  Kepler  à  cette   loi.     En  faisant    là   plus   grande 
distance  AS  zizq,    on    trouvera  une  expression   extrêmement  simple   pour  la 
quantité,    dont  la  vraie  distance  PE  hors  de  l'aphélie  est  plus-  petite  que  q. 
En    effet,    on    a    GAzrGP,,     donc    SA  —  PE  —  GS  —  GE  me   (i  —  cos  s) 
:=z  c  s'm  Yers  £.     Kepler  donna    à  cette  différence    G  S — •  Gfe   le  nom   de  iièra- 
tion^    parcequ'ii  l'expliqua  par  un  mouvement  de  la  planète,    non  pas  sur  la 
circonférence,   mais  le  long  du  diamètre  d'un  épicycle,  attendu  que  cette  dif- 
férence n'altère  pas  les   longitudes,  mais  les  distances  seules.   Ç-), 

La   loi  qu'il   découvrit   relativement  à  Fanomalie  vraie,   est  intimement 
liée  avec :1a  précédente»     En  otant  c  (i— cosf)   de  ASzz:a-|~c^    il  vient. la 
distance  vraie   PE  zi:  a-i-c  cos  £.     En  faisant  donc^^SQzziPE,    la- planète  se- 
rait en  Q,  si   l'anomalie  nëprouvait^aucun  changement.     Mais   Kepler    trouva 
(i)  Ihid.  Cap-,  LFL 
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qu'en  décrivant  du  centre  S  avec  le  rayon  SQrzPE  un  arc  circulaire  Q^ 
qui  coupe  l'ordonnée  PM,  perpendiculaire  à  la  ligne  des  apsides,  en  p,  Sp 
éiait,  d'après  les  observations,  non-sex«lement  la  véritable  grandeur,  mais  aussi 
la  vraie  direction  du  rayon  vecteur,  ensorte  que  AS/?  iz:  u.  était  l'anomalie 
vraie   (M. 

§.    124.  L'anomalie  excentrique   ACP^rs,  el  la  valeur   qu'on  vient  de 
trouver,    S/j  1=: a -|- c  cos  a ,    donne  CM=:acoss,    SM  z=:  c-^-a  cos  g,    donc 

dans  le   triangle  S  Mp,  . 

S  M         c+aco5  £ 

cos  V  zn:  -—  ziz  — ' —  • 

S  p         a-hccos  a 

Ayant  construit  sur  le  diamètre  AB  une  ellipse  A DB,  telle  que  la  demi- 
distance  de  ses  foyers  CSrzCF  soit  égale  à  Texcentricité  c;  le  petit  demi- 
axe  sera  CD  zzz  b  zz:V  [a^ — c^):   en  faisant  donc   CMz=:>X;    Mpzizj^  on  aura 

L'anomalie   excentrique  AGP  cz: -s   étant  donnée,    on  a                :        .      _ 
Sp^n:  S.IVP+J  ^  c  -j-  2  ^  oc-\~x^-\~  b^^ ^x^— 5-—- ^   donc  ; 

4,  a'^-h  c  X  .    X 

opzi: '  HZ  a -A — c.  -      -  '    -  ■ 

'       .  c  'a 

.  ■  X 

Mais   le  triangle  CMP   donne  —  zzcoss,  d'où   il  suit 

a 

(î) .  . . .  Sp  iz:<2 -|- c  cos  c.  > 

Enfin  le  triangle  MS/?  fournit  l'équation,    cos  MSp  ru -^^^    donc 

/   \                    TMc            C  ■+  a  cos  £ 
(2)  .  .  .  .  CGS  MSp  zz ■ — . 

fi  -f-  c  cos  £ 

Les  valeurs  (1)  (-i^  étant  les  mêmes  qu'on  a  trouvées  pour  le  rayon  vecteur  et 
l'anomalie  vraie  v,  il  s'en  suit  que  l'ellipse  satisfait  exactement  aux  observations, 
tant  par  rapport  aux  distances  qu'aux  anomalies  ou  aux  longitudes  (§.  laS.}. 
Or  le  point  p  étant  entièrement  déterminé  "par  ces  deux  éiémens ,  il  est  évi- 
dent, que  tous  les  points  d'une  orbite  planétaire  sont  dans  une  ellipse,  dont 
les  foyers  sont'  distans  du  centre,  de  l'excentricité  de  l'orbite,  c'est-à-dire, 
les  planâtes  décnvent  des  ellipses,  dont  le  centre  du  soleil  occupe  un  des  Joyei^s, 
C'est  la  première  àes  lois  de  Kepler,  sur  lesquelles  est  fçndée  la  théo- 
rie de  l'astronomie  moderne  {''). 

(i)  Ihid.  Cap.  LVllT^      ' 
{;À)  IhiiL  Cap.  LiX.,  n.  XL 


/ 
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§.  125.  On  a  déjà  vu  (§.  122.),  par  quels  raisonnemens  Kepler  fut 
conduit  à  découvrir  la   seconde   lor,  savoir  que 

les  aires  des  secteurs  que  les  planètes  décrurent  autour  du  soleil^  sont  pronor" 
tîonnelles  aux  tems  qu^elles  emploient  à  les  décrire. 
Cette  loi  est  beaucoup  plus  générale  que  la  première,  et  Von  a  vu  que  Kepler 
la  conclut  de  fausses  prémisses.  Soit  {Flg.  àQ.)  S  le  soleil,  G  le  centre,  E  le 
point  d'égalité  ,  •  G  E -z:  G  S ,  et  qu'on  mène  par  E  "la  droite  PEQ,  faisan!;. 
avec  AB  un  très -petit  angle:  le  mouvement  mayen  en  A  et  B  sera  AEPzr,; 
BEQ 111772,  donc  les  arcs  AP,  BQ,  seront  décrits  en  tems  égaux^  et  il  est- 
aisé  de  voir,  que  les  secteurs  correspondans  APS,  BQS^  sont  aussi  égaux, 
En   efïêt  on  a  à  peu  près, 

APSi=:|AP.AS,  BQSrrgBQ.BS,  A  P  — /«  .  AE  — /n  .  BS, 

B  Q  =:  m  .  E  B  —  ??z  .  A  S,   d'où  Ton  tire 

APSrzïm.BS.AS,  BOS  —  im.AS.BS,  donc  APSiizBQSj 

ce  qui  .donne   la   seconde^   loi    de  Kepler    pour   les  apsides.*    Il  en  suit   encore 

.   AP  :BQ::BS:  ASj 
C^est-a-dire,   les  vitesses  linéaires  sont  en  raison  inverse  des  distances  au  soleil.  Ott 
a  de  plus 

ÀP^ÀS.ASPzrm.BS,  BQ  "BS.BSQ  =  m  .  AS,  donc 
77Î— — .ASPzz:— BSO,  ou   ASP:BSQ::BS^:AS% 

B  s  A  S  ^  '  ^  '  • 

c'est-à-dire,   les  vitesses  angulaires ^   que   les   astronomes  appellent  ordinairement 

vitesses  n'aies ,  sont  en  raison  inverse  des  carrés,  des  distances  au  soleil.  Par 
exemple,  le  plus  grand  diamètre  apparent  du  soleil  en  B  est  iz:  Sa'Sô^'',  le 
plus  petit  en  A  zz:  3i'3i^''  (ï.  §.  i35.):  les  distances  AS;,  BS,  auront  donc 
entre  elles  le  même  rapport;  d'où  il  suit  AS^:BS^:  :  BSaSgJôiSSnoSSï.  Les 
tables  du  soleil  dannent  le  plus  grand  mouvement  liofaire  du  soleil  zz:2''33''''. 
le  plus  petit  z=  a'aS'^  En  faisant  donc  BSO  rr:  2''33'',  on  trouvera  ASP~ 
^2'33^^=::2'23'^ 

Ainsi  cette  loi  n'était  prouvée  que  par  des  observations  aux  apsides, 
et  à  l'aide  d'un  principe  qui  n'est  pas,  rigOureusem.ent  vrai,  que  ie  mouve- 
ment autour  de  E  est  uniforme.  Le  raisonnement  précédent  n'est  point  ap- 
plicable aux   points  situés  hors  des  apsides,  et  Kepler  n'a  pas  prouvé  parti- 
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culièvement;,  que  la  loi  a  lieu  dans  l'ellipse.  Mais  elle  a  été  confnmée  par 
une  infinité  d'observations,  depuis  le  tems  de  Kepler.  Toutes  les  tables  mo- 
tlernes  qui  sont  parfaitement  d'accord  avec  les  observations,  ayant  élé  calcu- 
lées sur  ce  principe,  sont  autant  de  témoins  pour  cette  loi.  Enfin  Newton., 
en  appliquant  la  géométrie  à  la  dynamique,  a  prouvé  que  cette  loi  doit  né- 
cessairement avoir  lieu  dans  tous  'les  mouvemens  qui  sont  dirigés  par  un© 
force  centrale^,  quelle  que  soit  la  nature  de  cette  force. 

La  précision  des  obseivations  modernes,  relativement  à  la  détermination 
des  lieux  aussi  'birn  qu'à  la  mesure  des  diamètres  des  corps  célestes,  donne  un 
moyen  extrêmement  simple  de  prouver  cette  loi,  du  moins  à  l'égard  du  soleil.  Les 
observations  font  voir  que,  dans  tous  les  points»de  l'orbite  du  soleil,  ses  vitesses 
apparentes  sont  en  raison  des  carrés  de  ses  diamètres  apparens;  d'où  il  suit  d'abord^ 
'  que  le  mouvement  du  soleil  est  réellement  irrégulier,  et  non  seulement  en  appa- 
rence à  cause  de  la  situation  excentrique  de  foeil,  parce  qu'alors  les  vitesses  se- 
raient en  raison  des  diamètres  et  non  de  leurs  carrés,  les  uns  et  les  autres  étant 
en  raison  inverse  des  distances.  De  plus,  le  secteur  que  le  soleil  décrit  autour 
de  la  terre  dans  chaque  instant,  étant  proportionnel  à  l'angle,  multiplié  par  le 
carré  de  la  distance,  lequel  est  en  raison  inverse  du  carré  du  diamètre  apparent, 
donc  par  l'observation  précédente,  en  raison  inverse  des  vitesses,  et  l'angle  étant 
égal  à  la  vitesse  apparente  multipliée  par  le  temsj  il  s'en  suit  que  les  secteur* 
sont  proportionnels  au  tems,  multiplié  et  divisé  par  la  vitesse,  c'est-à-dire  au 
iems  même.  Soit  {Fig^  S'-j.)  vl  g  nz^  l'angle  décrit  autour  de  la  terre  dans  le  tems 
i,  le  diamètre  apparent  du  se  eil  :=:  ?,  la  distance  Spzizr:  la  vitesse  apparen- 
ie  sera  — ^  et  les  observations  donnent  le  rapport  —  znA^"".    Or  on  a  suivant 

les  éîémens  de  l'optique,  f  zzr—    A  et  B  étant  des  quantités  constantes^  d'où  il  suit 

--  =  —; 5-.     Le    secteur   psq   étant  =z;|  \|/ r^zi:  î  AB^^;,    il  en  résulte    que  les 

secteurs  sont  proportionnels  aux  tems:  ce  qui  est  la  secoiide  loi   de   Kepler, 

'  §.   X16.  Après  avoir  établi   la  théorie   de   chaque  orbite,   considérée,  sé- 

parément,  Kepler  dirigea  son  attention  vers  le  système  planétaire,  composé 
des  différentes  orbites,  enchainées  les  unes  avec  les  autres  par  une  commune 
loij   il  compara  donc  entre  elles   leura  distance!  moyennes  au  soleil,   et  cher- 


LIVRE    III,    C  H  A  P.    VL  1^7 

cîia  une  loi  générale  pour  leurs  rapports.  Comme  de  son  tem«  on  ne  con- 
naissait que  six  planètes,  ou  cinq  intervalles  entre  leurs  orbites,  la  première 
idée  qui  se  lui  présenta,  fut  de  comparer, ces  intervalles  aux  cinj^  corps  régu- 
liers ou  Platoniques  de  la  géométrie.  Cette  spéculation,  ou  si  Von  veut,  ce 
jeu  était  celui  d'un  grand  homme,  et  n'est  pas  tout-à-fait  indigne  de  remplir 
mie  place  parmi  les  nombreux  monumens  de  son  génie  et  de  son  esprit  de 
recherches.  C'était  un  relâchement  après  une  suite  d'années  laborieuses,  et 
après  des  calculs  pénibles,  par  lesquels  il  avait  élevé  un  bâtiment  impéris- 
sable: il  j  a  peu  de  personnes  qui  cherchent  le  delassemeni:  dans  de  pareils 
jeux.  Après  avoir  montré,  que  le  cube  est^ie  plus  simple  des  polyèdres  ré- 
guliers, ensuite -le  tétraèdre,  le  dodécaèdre,  Vicosaèdre,  et  Vociaèdre,  il  prend  le 
cube  ou  l'hexaèdre  pour  mesure  de  l'intervalle  entre  Saturne  et  Jupiter,  le 
tétraèdre  pour  l'intervalle  entre  Jupiter  et  Mars,  le  dodécaèdre  entre  Mars 
et  la  Terre,  licosaèdre  entre  la  Terre  et  Vénus,  et  l'octaèdre  entre  Vénus  et 
Mercure.  En  supposant  pour  chacun  de  ces  intei'valïes,  que  les'orbites  supé- 
rieure et  inférieure  représentent  des  grands  cercles  des  sphères  circonscrite  et 
inscrite  au  polyèdre  régulier  qui  répond  à  l'intervalle  entre  les  deux  planètee, 
on  peut  déterminer  le  rapport  entre  leurs  distances  moyennes.  En  nommant 
a  et  b  les  rayons  des  sphères  circonscrite  et  inscrite  au  polyèdre,  on  sait 
qu'il  est  _  • 

pour   l'hexaèdre  et  Toctaèdre,      «tèt:  k3:  i,   à  peu  près  zzli^:  ij 

pour  le  tétraèdre, a  :  b  ::      3  :  i , 

pour  le  dodécaèdre  et  l'icosaèdre,  a  i  b  i  :  ~ ~—^  V6  :  r  à  peu  près  n:  it  t  î« 

Les  distances  moyennes  de  "5  et  1^,  ainsi  que  de  $  et  ^  ,  devraient  donc 
être  comme  i  ^  à  1,  celles  de  1^  et  J^  comme  3  à  i ,  et  celles  de  c?  et  de 
la  terre,  ainsi  que  de  la  terre  et  Ç,  comme  i^:  i-  H  est  vrai  que  ces  va- 
leurs approchent  âssés  des  rapports,  connus  par  observation;  mais  il  s'en 
faut  beaucoup  qu'elles  soient  exactes  C^). 

Kepler  se  mit  ensuite  à  comparer  les  distances  des  planètes  avec  le« 
périodes  de  leurs  révolutions,  et  il  ne  tarda  pas  à  apercevoir,  que  les  pério- 
des changeaient  dans  im    plus  grand  rapport  que  les  distances.    Ces  dernières 

(l)  Kêpltri  Epif.  yistroit.   Coptrn.  Lih.  IV'  pag.  456  —  47I.. 
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sont,  par  exemple,  en  comparant  "^  avec  1^,  r^  avec  $,  Ç  avec  ^,  à  peu 
près  corome  2  à  i  §.  120.),  au  îi^u  que  les  révolutions  de  ces  planètes  sont 
à  peu-près  comme  3  à  i  (§.  99O.  Jupiter  est  cinq  fois  plus  éloigné  du  so-, 
leil  que  la  terre,  niais  sa  période  est  douze  fois  plus  longue  que  l'année.- 
Puisque  les  circonférences  des  orbiies  sont  comme  leurs  diamètres,  en  faisant 
abstraction  de  leur  eilipticiié ,  il  s'en  suit ,  que  le  mouvement  des  planètes 
supérieures  est  effeciivernent  plus  lent  que  celui  des  inférieures,  et  que  par 
conséquent  la  force  centrale  qui  dirige  leurs  mouvement ,  diminue  à  mesure 
<|ue  les  planètes  s'éloignent  du.  soIeiL  En  efïêt,  les  rapports  trouvés  par 
Kepler  ont  sufH,  pour  découvrir  la  loi  générale,  suivant  laquelle  cette  force 
décroit.  Le  simple  rapport  n'ayant  pas  lieu  entre  les,  périodes  et.  les  distan- 
ces^^ Kepler  essa^^a  diverses  puissances  de  ces  quantités  j  mais  malheureuse-" 
ment,,  eiii  comparant,  les  puissances  qui.  constituent  la  véritable  loi  de  la  na- 
ture, il  fif„.  par,  impaiience  ou.  par  précipitation,  quelque,  faute  de  calcul  qui 
lui  cacha  la  vérité:  il  abandon^na;  donc  ces  recherches  comme  inutiles.  Mais- 
syant  repris  ces  calculs  au  bout:  de.  deux,  mois,  il.  trouva  enfin  le  i5  Maj?" 
3618,  avec  un.  ravissement  et.  un  étonnement  qii'on  peut  biea:  s'imaginer,,  ce; 
rapport  exact,    que: 

les  carrés  des.  révohihojîs  sont  entre  eux  comme  les  cubes  dès  distances  moyens^ 
lies  au   soleil,   ou  des  grands  axes  des  orbite^. 

Il  est  aisé  de  se.  convaincre  de  la  précision  de  cette  troisième  loi  de 
Ke-DÏer,  en,  comparant  les.  carrés-  des  nombres  renfermés,  dans  la  première' 
.  i;olonne  de  la  table  (§.  ggOs  avec  les  cubes  des.  nombres,  de  la  troisième  co- 
lonne de  la  table  (§..  120.).-  En.  effet,  cette  table  a  été  construite  sur  la 
troisième  loi  de  Kepler ,  qui  e«t  une  suite  nécessaire  de  la  loi  générale  de 
îa  force  cenlrale  du.  soleil,  ainsi  qu'on  le  verra  dans  Fasironomie  physique.. 
C'est  un  des  principes^  fondamentaux  de  l'astronomie  modeVne,  à  l'aide  du- 
quel on  trouve  les  diamètres,  à^ès  orbites  des  nouvelles  planètes  et.  des  satel- 
lites, dès  qu'on  connaît  leur  révolution  qui  est  beaucoup  plus  facile  à  déter- 
miner. C'est  en  même  leras  une  des  plus  fortes  preuves  du  mouvement 
annuel  de  la  terre.  Eu  eûêt,  si  l'on  calcule  la  période  d'un  corps,  placé  à 
k.  ssèiSirë  distance  au  soleil,     qu'on  sait  être  celle  de  la  terre,    suivant  cette. 
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loi,  on  trouvera  précisément  l'année  sidérale.  Il  est  donc  évident,  que  la 
terre  est  un  chaînon  de  la  chaine  de  planâtes  qui  entourent  le  soleil:  au- 
trement il  faudrait  supposer,  que  cetle  loi  qui  est  en  vigueur  dans  tout  ie 
sj'stème  planétaire,  fût  sans  eflet  à  la  distance  de  la  terre,  et  que  peu  après 
elle  reprît  son  activité  à  la  distance  de  Mars  ou'  d&  Vénus.  D'un  autre 
côté,  si  Ton  fait  tourner  les  planètes  autour  de  la  terre,  on  ne  trouvera  au» 
aun.  rapport,  général,  entre  leurs  périodes  et  leurs  distances». 
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CHAPITRE      VIL 

Calcul  elliptique  du  mouvement  des  Planètes. 

§.  12^.  Ooil  {Fig.  87.)  ADB  la  moitié  de  l'orbite  elliptique  d'une 
planète,  C  son  centre,  S  le  soleil  au  foyer,  la  planète  en  p,  A  PB  un  cer- 
cle décrit  sur  le  diamètre  AB,  /;M  perpendiculaire  à  AB,  et  prolongée  jus- 
qu'au  cercle  en  P,  et  employons   les   dénotations  suivantes: 

CAzna^   CDznd,  le  grand  et   le  petit  demi -axe, 

es  :zi  c  n:'V'(<2^ —  Z»^),   rexcentricité, 

S/;  rz:  ^  la  distance  vraie  au  ioleil ,    ou   le  rayon  vecteur, 

ASpznv  l'anomalie  vraie,    ACPzzs  l'anomalie  excentrique, 

ASziz  a  -\-  c  zn  g   la   plus  grande    distance, 

BSzzia  —  cnzp  la  plus  courte  distance. 
Le  milieu  aritlimétique  entre  p  et  q  esi.zna:  c^est  pourquoi  on  a  appelé 
la  moitié  a  du  grand  axe  la  Uistance  moyenne  ou  le  demi -diamètre  de  l'orhiie. 
L'anomalie  moyenne  zz: /x  ne  peut  pas  être  exprimée  par  un  augle,  compte 
d'un  point  fixe,  tel  que  serait  l'angle  K¥ p  qu'on  prit  pour  l'anomalie  mo- 
3'enne  jusqu'à  la  reforme  de  l'astronomie  par  Kepler:  nous  avons  vu  qu'elle 
est  mesurée  par  l'aire  du  secteur  elliptique  A;? S,  ou  plutôt  par  son  rapport 
à  Tellipse  entière,  suivant  la  seconde  loi 'de  Kepler.  Or  il  e«t  connu  par  la 
nature  de  l'ellipse,  que  les  aires  ApS,  APS,  sont  entre  elles  comme 
M/?  :  MP  ::  CD  :  CG,  c'est-à-dire  comme  le  petit  axe  au  grand  axe;  et  ce 
rapport  a  aussi  lieu  entre  les  surfaces  entières  de  l'ellipse  et  du  cercle,  d'où 
il  suit  que  APS  est  au  cercle  entier,  comme  ApS  à  l'ellipse,  et  que  par 
conséquent  l'anomalie  moyenne  peut  être  mesurée  par  le  secteur  circulaire 
APS,  aussi  bien  que  par  le  secteur  elliptique  A/? S, 
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Soient,   relativement  à   deux  planètes, 
R,   r,  les  révolutions  sidérales, 

A,  a,   les  grands   demi -axes, 

B,  b,   les  pjslits  demi-axes, 

S,  s,  les   aires  des  secteurs  décrits  dans  les  tems  T,  î^ 

E,  e,  les  surfaces  des  ellipses  entières, 

K,  y^j,,  les  aires   des  cercles  décrits  avec  les  rayons  A,  «^ 

F,  y^  les  paramètres  des  ellipses. 
Cela  posé,  on  aura 

2  A  y  2  A  2 

Or  la  seconde  loi  de  Kepler  donne 

R'>i/2  ,  ^  RS  rs 


i%V 


R:T::E:S,    ou  T  zi: ~~,    donc  T:^: 


TTAyAF'  A-/AF:  ayaf 

Mais   on  a  suivant   la  troisième   loi  de   Kepler, 

R  :  r  ::  AVA  :  «Vc!,     d'où  il  suit 
■  T:n:-:-;donc 

ïe$  tems  que  différentes  planètes  emploient  à  parcourir  des  portions  quelconques 
de  leurs  orbites,  sont  en  raison  directe  des  secteurs  décrits,  et  en  raison  inverse 
des  racines  carrées  de  leurs  paramètres. 

Si   les   petites  lettres  se  rapportent  à  la  terre,  on  peut  prendre  pour  i 
«neferévolution  entière  r,  d'où   il  viendi'a 

^n:  >365, 25638 J5   joursj     czzi,  0  =  0,01677976;' 

:^  è=l/(i —c")  1=0, 99985921;/=:  ^=1,9994^68793, 


Kiir7r!iz:3,i4î59...,ezi:--  TruiS,  14115084776=;^. 

f  /  f 
On  a  donc   ——=:  1 64, 4^3 1 408666  =:72,  ce   qui   donne 

S  et  F  étant   exprimés    en   demi -diamètres    de  l'orbe   terrestre  =^  «,   et  T  en 
jours.  En  substituant  pour  T  la  révolution  entière  R,  on  a  S:=E,  F  =:  := 

^2  ^2  45  F       „    ,    „      '    . 

— — ^   a  ou  1  on  tire 


su 

3/  îR2 


A-F^;^  =  o>o^957o4B.  R% 
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R   étant   exprimé  en  jours  et  ses  parties   décimales   (§.  99.):  on  a  donc 


log  A  zr,  ^  log  R-|- 8,2916^14.  6  —  10- 

r 

Ç.    Ï28.    En   nommant  l'excentricité   -^zz:7,    et  conservant    les   autres 

•^  a 

notations   (§.  127.),  on  a  par  la  nature  de  ellipse  (§.   i24-)> 

;  (i)  , .  .  .  ;3Zz:a -|- c  cos  s  ZZ£?  (i -|-7  cos  e). 

Le  rayon  vecteur  a  donc  sa  plus  grande  et  sa  plus  petite  valeur,  lorsque 
siro  et  £  =  180'*,  c'est-à-dire  en  A  et  en  B,  où  S  A  — «(1  +  7),  SBcza(i— 7): 
sa  valeur  moyenne  rz:  a,   a  donc  lieu  en  D,  où  s  in  A  C  G  m  90®. 

La  mesure  de  Fanomalie  moyenne  APSm.S  est  composée  du  secteur 
circulaire  APC  et  du  triangle  CPS.  Le  premier  est  au  cercle  entier  'k  a^ 
comme  s  est  à  360*-'  ou  à  2  tt^  le  second  est  mï  SG  .PM  in:  J  c,a  sin  s  :  leuc 
somme  est 

S  m  5  a^  £  4- 1  a  c  sin  s  zr:  —  (s  -f-  7  sin  s). 

Or  le  cercle  entier  étant  à  S  comme  36o'^  ou  2  tt  est  à  Tanomalie  moj^nae 

ja,  on   a  y.  zz — ,   et  en  substituant  la  valeur   de  S, 
a'-  -^  - 

Ta  zz:  £ -f- 'Vsin  £,  en  parties  du  rayon, 

(2)  .  .  ,  .   -<a  zi:  £  -) 7  sin  £,   en   degrés,   ou 

C/J'  :=:  £  -\-  206264, 8.  7  sin  s,  en  secondes   d'un  degré. 

S  1\T  C  — /-  tf  C  O  S   ? 

L'anomalie  vraie  M  S/p  zz  i;  est  donnée  par  Féquation  cos  v  zz  - —  zz — -— — — ,  ou 

'  '■  ^  S  p       a  ■+  c  cos  e^ 

COS£-f-7  ,  T  ^/l  COSX)  ,  £    ^./i. 7^ 

(3)  .  .  .  .  cos  V  zz r ,   ou  tang-  f  zz  y ^zz  iang—  y  — -r, 

^   ''  iH-7cos£'  ^2  »'    i-f-cosi;  ^  2   '     i  H- 7 

Il  est  vrai  que  le  cas  ne  se  rencontre  guéres,  où  £  soit  donné  j  mais 
les  formules  précédentes  sont  très-utiles  pour  la  solution  des  problèmes  suivans. 

§.  129.  Si  les  élémens  de  l'orbite  sont  déjà  conclus,  et  qu'il  s'agit  de 
convertir  une  longitude  ou  anomalie  vraie  exactement  obs^vée  en  anom.aîie 
moyenne,  pour  en  conclure  Vépogue^  ou  pour  vérifier  les  tables;  le  problème 
est,  v  étant  donné,  trouver   s,   fi,  z:   ce  qui  peut  se  faire  de  deux  manières. 

L'équation,  (3)  (§.  128.)  donne 

,,-                                  cosl?  —  7 
( 4)  .  .  .  .  cos  £  ZZ . 

Pour  disposer   cette  formule  plus  favorablement  à  l'usage  des  logarithmes,  on 

-Hcose'"'*'   (^î  —  7)(int.*cos'y)' 


T  /i  —  cos  £  /i_j_vi   I  —  cos  t;      -, 

en  tirera-tang  ^  s  —  V 1=  y  } ~ — ; ^5   donc 


/ 
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(5)  . .  . ,  tang  —  —  tang  -^  y  ,— 7 


les  racines  carrées  de  la  plus  petite  et  de  la  plus  grande  distance  sont  en- 
tre elles,  comme  les  tangentes  des  moitiés  des  anomalies  vraie  et  excentrique. 
Apiès  avoir  trouvé  e,  on  a  §.128.)  (2)  |azz:ï-f-7sin  g,  et  fi)  ^:=a(i -|-7cos  e). 
En  substituant  la  valeur  (4)   qui   donne  sin  e  iit  '■ —^ ■     on  aura 

(o)  .  .  .  .  IX  zi:  Arc      cos  zn -1 5— \ 

^  V  I— TcosW     '  I  — 7cosV        •> 

'    '"'  I  — Vcosi;         0(^1— 7  cos  v)* 

On  fera  bien   de  calculer   pour   chaque  planète,  les  quantités  f,  q,   —  ^   "j/— , 

/i  _f.  7  ^ 

^-— y,    qui  sont    d'un   usage  fréquent.     Comme 

la  distance  moyenne  a  est  toujours  donnée,  on  calculera  ce  qu'il  faut  ajouter 
ou  ôter  de  a  pour  avoir  la  distance  vraie  ^,  savoir  o7cos£;  mais  pour  trou- 
ver M,=:  £ -|- 7  sin  £ ,  il  sera  commode  d'avoir  7  exprimé  en  secondes,  ou 
306  64^  •'^- 7.    La   table  suivante  renferme  tous  les  logarithmes  dont  on  a  besoin» 


/ 

log.  7  en 
parties    du   rayoi 

log.  7 
en  secondes 

'-vr: 

log.y  ^i  — 7= 

^5  74049-    '^ 

4,  06391.  64 

0, 01/44^'  92 

9,99931.  38 

% 

8,  6-5285.  24 

3,99727.  75 

0, 02093.  98 

95  99949-  54 

$ 

8,  96910.  83 

l\,  28353.  34 

0,  c4-j-6.  5i 

9,  998  10.    82 

s 

8,  22478.  57 

3,5390.1,  09 

0,  00728.  80 

9,99993.  88 

? 

7,83587.  94 

3^  i5o3o.  45 

Oj  00997.  Q'i 

9  99998-  98 

? 

9,  3t284-  34 

,    4, 6  7  6.  85 

o\  09;;:  4.  34 

9.  99062.  91 

La  méihode   précédente  qui  consiste  à  employer   t  comme   un  angle  subsidiaire, 

est  très-usiiée  dans  le  calcul  trigononiétrique,  et  c'est   sans  doute  la  plus  simple. 

Mais  dans   l'analyse  il  est  souvent  nécessaire,   d"avoir   ;.i  en  fonction   de   v\   il 

faut  donc  se  servir  de  la  méthode  suivante. 

§.   i3o.    Pour  exprimer  im.médiatement  ju,   par   u,  on  pourrait  chercher 

Qoj  ij^ 7 

l'arc    £   dont    le    cosinus    est    :- — ,   par  une   série  ordonnée  suivant  les 


7  cos  V^ 


puissances    de    ce  cosinus    ou    de   7:   en  y  aioutant  —- -.    on  au- 

rait   y.  (6),     Mais  il  sera  plus   simple,   de   chercher  jx  par    l'intégration. 

.  25 
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Soit    {Fig.    38.)    Vp    un    arc    infiniment    petit    de   l'ellipse  A  PB,    donc 

PS/?zz:3i?:    l'aire    du    peiil   secieur  VSp  -zziTy  z  zd  v    sera    la  dîffiéreniieUe    du 

~  S 

secieur  APSzziS  qui  est  la  mesure  de  l'anomaiie  moyenne  fxzn  — 27r(§.  is-j.). 

Or  E  étant  zz.'n ab-zz-iral/  {cr  —  c";rz:7Ta^l/(i  —  7^),  on  aura  p.zzz-^—- ■■^)5 

d'où  l'on  tire 

2  5  S        '  ___  z"^  d  v 

el  en   substituant   la  formule    ;^'7),   et    en  intégrant  , 

,  r^>  -  r  d  -V 

En  faisant  pour  abréger. 

tang  ^vzzLu,    i  —  y  zz:  a,    1  -^y  ziz§,    i  —  y^zzia^:zz  ô",    on  aura 
tang  v  zr r.  cos  v  =: •— ,  d  v  zzi  cos  i» .  d  ta  v  zn  ■ ,  'et 


L'intégration  donnera 


aH-p.w2    '  '^       '     a 


i^=  TrT-;^-::^-!-  ^  ^^'c  tang  i.y  ^^ 


.  j  I  —  cos  V 

QVL  en  substituant  u  zzz  tang  t^vziz  — -. -. 


(8)...„^.  =  7y(x-7=)— ^_-aArcAaalg=:tg^./;- 


+? 


/  cos  V  \  2    '    I — y^ 

Cette  formule  est  exacte,    et  facile  à  calculer  à  l'aide   des  logarithmes  de  7, 

y  (i  — 7  ),   et  y  r;^  que  renferme  la   table  précédente. 

§.  i3i.  Il  est  plus  commode  pour  la  pratique^  de  développer  l'inté- 
grale en  série  suivant  les  puissances  de  l'excentricité  et  les  angle*  mullipie» 
de  V.     Peur   cet  efTêt  on  a 

_ ,-  zz:  i-^^y  cosv-\-3y^cos'V-]-^y^coi'^v-^....-\-{n-{-i)y^co9*^v^ 

et  les  formules  trigonométriques   donnent 

cos^v  zn;, -f- ,^  COS2  V,  cos^  V  iz:  ^  cos  V  4- ?  coa  3  V  >   ete» 
en  général,  /î  étant  un.  nombre  pair. 
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çoi"-  V  zz  cos  nv  -\ cos  (72 —  ^)  v  -{-  ^î-^~-l  cos  {n  —  ^)  v  -\~ 


J ^: i         COS  9.  V  -A • — . i 

->  /n  \  '2  n 

1.2.0 / il  1.2.3.....,...- 

et  si    n   est  un  nonibi-e  impaij-, 

2.^'^^  cos"- v  :z:  cos  nv  -\-  ~  .  cos  (n  — 2)  i;  -|~  —^^^^-^  cos  (n  -—  4)  t'  -f-  . 


72  (n  —  î)  (n  —  2) ( ~7~) 

J-   . — ■ .1 — - — i  cos  V. 


I     .2.0 


La   substitution  de  ces  valeurs  donnera  à  îa  série   précédente  la  forme: 

li—y\oiv)^  =1  +  a7  cos  t' -f  I  7^  (cos  2  V -f  i) -\-  —  7^  (cos  Sv-fS  coa  v) 

-|--^7-^(cos4v-i-4cos2V-|-3)4-~7^[cos  Sv-j-lcosS v-| ^cosv) 

+     n      r  f        ^           f\          #        ,6.5                    ,t6-5.  4-\ 
4'^^  1  cos  6 y  4-ï  cos  4^  "h  - —  cos  2  v  -f-  ^  . ^    -|_  cet. 
2*          V                         -^                          1.2                      '2i2.3/' 

La  loi  de  cette  série  est  évidente:   son  terme  général   est  4: 7^.N,  N  étant 

la  valeur  précédente  de  2"""^  .cos"- 1;.     En  ordonnant   la  série  suivant  les  an- 
gles multiples  de   v,  on  trouvera 

3  ^,2   1^-5  ^4    I    ^■^•7o,fi    I    3.5.7.9 


^ \ =  1-1-  -y^A--^  74.  I  :^^jZ76  4_l:jLiZ:-i  78j_._,, 

(i_7cosi;)2  '2         '    2.4  '    2,4.6  2.4.6.3  "^ 

-4- 2  7  cos  v  ("i  4- -  7^-1- ^  7"^  +  ^~  76  4- cet.) 

\  1  -2.4  a    4-  ^  / 

-}-  — cos2i;  (3-^31.      7^-^ -~^^-\ -^'  -^76 4- cet.) 

i    '^^  O       //    .     5       6^2,6.7       8  ^  .     ,     7.8.9      10      ,    ,  \ 

-  H — ^  cos  3  v  (  4  -^ ^  7^  -^ 7  '  -  ^^  +  ^ \  •  -r  'V^  +  cet.  ) 

'        2^  y  '        I  2-*  1    .    2         2-*  '1.2.32^  '  / 

,7*  ,       /,-    ,     6       7       „    ,    7.8       q       ,    ,     8.Q.IO      II      .    ,  \ 

-     4-~cos4i;  (5H ^7^4-^ —  .  —^^"^ A r76  4-cet.) 

•^2*  ^         \^  '        I  2=  '       I   .    2  2^^  '       I   .    2  .    3  26  '  / 

.7-'         ^      /^    ,    7       8  .0    ,    8.9      10  _,  .  - 1    9 .  10 .  II     12     ,    ,  "\ 

J — -cos5u(64-~- —  7--^ ~'~i.^^-\--- ;  • -^  "^^  4- cet.  ) 

J     a*  \,       '     I       2=^  '    I  .  2      2*  '    I  .   2  .  3      26  '  / 

+  •    • 

Si  l'on  fait  pour  abréger,    7 r;^ -rr  =:    . 

^  (i — .7coslM^ 

7a  73  711 

A-}-2  A^*'  70081; -| A'^^^  cos2  i;-| ^  A^^^  cos3  i;-{-  .  . .  •  4" "i;^! -A. ^'^^  cos7îi;^ 

il  est  aisé   de  voir  que    A  •::z  A^^^  =:  (i  —  7^)~^^j  et  le  terme  général 
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/„j_!^-j_i  )(«4-!!'-}_2)(«-|-!^J-3) (/?,-}-7?0  ("+/?? 4-0 

1      V  ^     '      ^  ^-  ^  -    ^-  ^  ^       .. 'ym^ 

I.  a.  3,  —  •        2"^ 

2 

En  multipliant  donc    la  série   par 

(I— 7^^=:ï 7^-f-74  ^i-f       -f-      _-^-— h^TT" C    +  ^eh 

'^  ^  2  '8  c  6'6.ÔD.o.io'6ô.io.i2_)      ' 

3     3  .  5  ,  n  .  .  .  .  (r  — 5)     7^ 
le   terme   sénéral  étant  zz-4-— «--^r^ — "'  "  '  / i-  —  >    il  viendra 

°  '      8     6.  8. 10  .  .  .  .  [r. —  2]       r 

9^  (1—73)^  ,      ^ 

-—  z=  ,        ^ 4- =1:  I-i-2  7C0Sf 

dV  (l^7cosV)2  1^ 

,72  /.,  72      ,     2.3        7^      ,     2.3.6         7s         2.3.7.8       78 

'         2  \  '          2  '1.2  a'*        '        I  .  2  .  3  2^      '       I   ,  2  .  Û  .  4  2»      ' 

,7'»  r.  /  3  „        ,  2.3.4  ^  ■  2.3.4.7  ^         ,  2.3.4.8.0  o  ,  \ 

'22  \^^      '      2  '1.2.2'*  '       1.2.3. 2^  '      I.2.3.4»2'*  '  y     ' 

En   faisant  pour  abréger, 

—  nri  -!-2  7cosv-4-^B'^'  cossv-l -B^^'  cos3v-\-..,.-\---~  —  'B^'"''cos7iv, 

o)  1;  '  ^  '      2  '      2^  '  '    a'*-      * 

w        , 
multipliant  cette  série   par  a  v,   et  intégrant,    on  aura 

73    j^(2)    _  73   13(3)    _  771     B(n)    . 

fo)....  uzru  +  27sin  VH •sin2i;s — r--^-  sm 3  t;  +  ....+  ,,_, — ^ — sinn  v, 

^        '         '    '  I.    2^  '  I.  2.        2'*  '         I.  2.  3,  2^  ' 

I.    2.   3.        4.  5 , -'       2"^ 

^  2 

Dans  l'application  de  celte  formule  à  un  cas  particulier,  on  commencera  par 
déterminer  la  puissance  de  l'excentricité,  jusqu'à  laquelle  il  faut  développer 
la  série,  pour  que  les  termes  négligés  ne  produisent  pas  une  erreur  sensible, 
et  alors  on  réduira  les  coëfficiens  B^^'  à  la  forme  la  plus  simple.  S'il  suf- 
fit,   par    exemple,    de    porter    la   précision    jusqu'à    la   sixième    puissance   de 

7j   on  aura 

72  /         72        3  7'4v                    7'  /         3     ^N 
ix:=i:i;-l-2  7sint;-| 3-] — --1-- )sin2i;-l (4-1 — 7"    sin3u  . 

7^*  3  7 

-1 (5  4-37^)  sin4v  -\ 7^  sinSv-l-  -^y^sinGv. 

32    "  '4"  ^9^ 

La  valeur  de  h-  qu'on  vient  de  trouver,    donne   en  même  tems   V  équation  du 
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centre  fx  —  v  =:  2  7  sin  v  4- cet.  dont  tous  les  termes  sont  exprimés  en  par- 
ties du  rayon:  pour  les  avoir  en  secondes,  on  les  multipliera  par  2061^64,79^ 
ou   on   les   divisera  par  sin  1'^,   en  ajoutant  à  leurs    logarithmes  5,'Si^^i5i. 

Cela    donnera  encore    le  mouvement  angulaire  vrai  w  pour   une  Leure 

ou  un  jour.  En  eilét,  m  étant  le  mouvement  moyen,  horaire  ou  diurne,   on  a 

dv             (i. —  7c()si;)2 
IV  ziz  —  m  -zz  — ■  m. 

Or   on  a  trouvé    (i  —  7")     ^  zzA,    et  l'on  a 

/         7^\                             7^ 
(i — 7cos  u^^zz:J-i-| j — 27cosi?-| cos  21;^    d'où    l'on  tire 

1.3.5.7 


1  +  27"-+ ^.74+^-76+..., 4- 


\n. 


£^-tf^7l 


■w  zz  m 


)  V    ~2  '    2.4       ^  ^2.4.6. n  J 

+—rn.o.i;A+^7^i    11^74  )__)    ^ -^ -7 -"[n-h  i)     n] 
'2  V  2        ^2.4         ^  2.4.6 n       '   I 

OU  en  développant  jusqu'à  la  sixième  puissance  de  7, 

+  2  7" +  -74  +  ^76—  27cost;f  1  +17^+1^74'^ 

72  /  ■7'  1^  \ 

'\ cos  "xv  {\  A 7^  +  —  7"^) 

Le  rayon   vecteur  est    (7) 

zziLa\\  — 7^;  (r+7cosu+7^cos"i;  +  73cos3i;,+ +7^cos^i;), 

ou  en  mettant   les  cosinus   à,Q?,  angles    multiples   de  v   à  la   place   de    cos^t? 

(.-.)(.-3X...(^+.)   ^^ 

2.       3. 


2 72        74      ^   76        6_5   73 

\        J  '  '  °  '  n    ~  o  R  o       o^  o.     ?\       ->'' 


+  7  COS 


7a 

+ cos  21' I 


73 


I         7*       7^       5 


76 


(n-.ï)(n-2) 


N   2Îi-^I 


7-*     6    2  7«     8.7   3    7» 
~  i6~  a*  3*^~"273"4*lî'' 


3.    4.. 
^        ^        \z       J    n-'2     7^^ 


2.3.4...---. 


71        ûW— I 


+  _cos3v     1  + 


7  s     74 


4 


16 


9.8    I    7« 


(72  +  î)n....(— +  4) 


2.  3.   4....(--i 


n. 


zU—i 
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/     -  (?i-^i)(n+i) (—-+-5) 

7^         ,    f  72   ,   7*   ,    8    7«    ,  ^ [^  Va        /    n— .12     'V^ 

-} CD3  4'W     1 H 1 — r   I   ~  •—--}-....  — 7- r TTz:::^ 

•4-     .••'••  •- •'  • •     •' 

l  I.     1^2/  j-2         Va/  i.a,3  Va/ 

•=r  ,m-i  \     _ __ V : — / ,  ^^^ ^^_  3)  =~«)( - ) 

(      ^"^-^ '-(7-7°"^  > 

Le  dernier  terme  général  servira  à  continuer  la  série   aussi   loin   qu'on  veut. 
Si  elle  est  développée  jusqu'aux  termes   de  l'ordre  7^,  il  viendra 

72  74  76  r  72  74\  72  /  74%-, 

fi  =_  —  — 1-7  cos  V  (  I ; 4 cos  2t?  f  I 

s'iiza  <      ya  /        72\       74  /        7î-\       7«  76  ; 

/-] cos  3  1'  (  I  +  -7-    4-  -^  cos  4  ^'-f  I  4-  —   -T — -  cos  5  î;  4-  ":r-  cos  6  ^'^ 

Far  rapport   au  soleil,    il  est  inutile  de  développer  les  séries    précédentes  au 
delà  de  7^  ou  7^.     En  effet,  les   valeurs  azrzi,  m  zz  147", 847074  po^r   une 
heure,  et  7  =  0,01677976  (§.99.   120.)  donneront 
fx  —  vzz  6922'',  1 43 .  sin  V  -\-  43^',  559 .  sin  2 1;  -+-  o'',  SaS .  sin  3  v  -f-  o'\  oo3 ,  sin  4^, 

IV  =Z  147", 930  4^^  9^  •  cos  V  4"  0^',02I  .C0S2V, 

s- m  0,99985921  -f-  0,0167^7858.  cos  V  -|-  o,  00014079.  cos  ai; 
-|-  0,000001  l'B.  cos3  1'  -|-  o, oooooooi.  cos4 v- 

§.  i32.  Reiativement  aux  comètes,  qui  ne  sont  visiîjles  que  près  de 
leur  périhélie,  il  est  naturel  de  compter  les  anomalies  de  ce  point,  au  lieu 
de  l'aphélie:  on  a  même  adopté  cet  usage  dans  les  tables  modernes  du  so- 
leil et  des  planètes:  il  faut  donc  connaître  les  changemens  que  nos  formules 
éprouveront  par  cette  manière  de  compter  les  anomalies.  Les  trois  équations 
qui  font  la  base  de  tous  ces  calculs,  sont,,  en  comptant  les  anomalies  e,  ix^ 
V,  de  l'aphélie,  (i)  (2)  (3)  (§.  128.), 

f;.  zi:  £ -f""^  s^^  ^»      2  =  a  (i -}- 'V  cos  0»      *^^g  7  ^^  *^"§  7  y  [~:Z7* 

Si    les  anomalies  sont  comptées    du  périhélie,    il  faut  ajouter  à   e,  11,  v,  180 
degrés:  ce  qui   donne  une  valeur  négative  à  sin  £   et  à  cos  £,  et  change  —  et 

<v  £  ,    v  e  v  £  V 

—   en  90" -| et  90* -|-  —,   tang  ~   et  tang  —  en  —  cot  —  et  — ■  cot  — ^  ou 
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en :  et — .  Les  équations  précétlentes  prendront  donc  cette  forme*. 

'î)  f    / 1  — i-*  ''y 

L  fi.  zi:  £  — ■  'V  sin  e,         II.  z  zz.  a  (^i  —  7  ces  t)j,         ÎIL  taiig  —m  tang—  y  - 


Il  est  visible  que  ces  équations  prendraient  la  même  forme  ,  en  faisant  'V 
négatif^  et  il  est  aisé  d'en  voir  la  raison.  Si  rexcentricilé  CS{Fjg.  37.)  est 
négative,  elle  tombe  en  CF  du  côté  de  l'aphélie  qui,  par  conséquent,  devient 
le  périhélie.  On  en  tirera  cette  conclusion  très-importante,  que  toutes  les  équa- 
tions, au  moyen  desquelles  on  trouve  le  rayon  vecteur  et  les  anomalies^ 
doivent  nécessairement  être  telles,  qu'il  soit  indifférent,  si  l'on  prend  7  néga- 
tif, ou  si  l'on  ajoute  180*  à  tous  les  angles  e,  /x,  v.  Duns  le  premier  cas, 
les  seules  puissances  de  7  changent  de  signe,  qui  ont  un  exposant  impair, 
7,  7^,  72^i-f-î.  cians  le  second  cas,  les  seuls  signes  qui  changent,,  sont  ceux  de» 
sinus  et  cosinus  des  angles  multipliés  par  un  nombre  impair,  comme  /x,  3 /Xp 
(2  ;ï -|- i) /x,  parceque  les  sinus  et  cosinus  de  2  (180**-)- /x)  :zz  36o®-f- a /x,  et 
en  général  de  2  «(iSo"-!- fx)  zz;/z.36o'-|- 2«.|x,  ont  le  même  signe  que  ceux 
de  2  jix  ou  do  2«.ja.  Il  en  résulte  cette  proposition  très-remarquable,  et  im- 
portante pour  les  recherches  suivantes,  qu'en  développant  les  équations  pré- 
cédentes en  série,  ces  séries  auront  une  telle  forme,  que  tous  les  termes  qui 
renferment  un  angle  [in -\- 1)  ix ,  seront  multipliés  par  des  puissances  d'un 
degré  impair  de  7  ;  et  que  ceux  qui  renferment  un  angle  2«.ju,,  se  trouve- 
ront multipliés  par  des  puissances  d'un  exposant  pair.  On  verra  que  c'est 
effectivement  le  cas  des  séries  précédentes,  ainsi  que  de  celles  que  nous  al- 
lons trouver. 

§.  i33.  En  multipliant  la  vitesse  apparente  ou  vraie  dvzupSq  [Fig.3'],') 
par  zzzzSp,  on  aura  l'arc  pQ,  d'où  l'on  conclura  la  vraie  vitesse  linéaire 
pg~zpQ.&ecQpçzizzdv.secQpçi:z.ds.  Or,  si  pr  est  parallèle  à  AB,  on  a 

Ungçprzz^zz:^^,  et  j^  — -Ça'' -^ x^\  donc 

^2  h  h  OC 

jfdjzz=-~  xdx,  Gl   lang  qprzz —y 
On  a  d'ailleurs 

tang  rpSziz  tang  p  S  M  =r  -—  zn  -^ — ,   d'où  il  suit 

„                 ,         fc           ,             X            a^  y"^ -h  b"^  e  X -i- b'' x^             b'^(a^  +  ex)  èh 

ang Sp  a  :^  tang  {i5pr-\-qpr)zz:  —r— ; — z— -, — r  z:z  — » 


aoo  A  S  T  R  G  N  0  M  ï  E    R  A  T  I  0  N  N  E  L  L  E 

c  y 
Or  SpQ  étant  un  angle  droit,  on  a  tang  Qp  9=:  cot  S/?  9  =  — ,   et 

secQpq- ^^ =:: ^ , 

OU  k  cause  de  xrzccosazz : ;^.  129.  (4  }'   ^°^  ^^  ^^" 

I  —  i  eus  V    ""  ^      ^ 

y  .'  I  —  a  7  cos  V  +  7^) 
sec  Q  p  o  ru:  —^ — , 

^  '      ^  I  /  C05  U  ^ 

ce  qu'il  faut  multiplier  parsBu,  pour  avoir  85,  jetant  ^^^Y^ZYco^^^'  ^^^'  ^'^' 

et'  d  V  :zz  — ^-^ '—.     Il  résulte   donc  la  (--itesse  réelle  ou  linéaire, 

(^i_72l 

/i  — 2  7  co;t'-f-72 

(12)....  3  5  z=  a  3  a)/ — — y^ . 

'"  /  I  _  7 

Dans    l'aphélie    A,    3szz:a3,u.  y  — -—  est   un    minimum^    au  périhélie 

d  s  zn  ad  }j.y  — -T-  est  un  maximum.  La  plus  grande  vitesse  est  donc  à  la 
plus  petite,  comme  i-]-7:i — 7  =  i\S:BS  (§.  i25.):  la  plus  grande  est  à  la 
vitesse  moyenne  a  3  a,  comme  V  (i  -f  7;  :  V  (i  —  7)  =z  VaS  :  VBS,  et  la 
plus  petite  est  à  la  moyenne,  comme  T  BS  à  "V  AS:  la  vitesse  moyenne 
est  donc  la  moyenne  proportionnelle  entre  la  plus  grande  et  la  plus  petite. 
Les  deux  extrêmes  des  vitesses  réelles  du  soleil  sont  entre  elles  comme 
1,0168  :  0,9832  iz:  I  :  0,967. 

§.  134.  Le  problème,  où  le  tems  ou  Vanomalîe  moyenne  ]i  est  donnée, 
est  d"un  usage  beaucoup  plus  fréquent.  On  peut  le  résoudre,  comme  le  pro- 
blème précédent,  par  une  méthode  indirecte  ou  directe.  La  première  se  sert 
de  l'anomalie  excentrique  £,  comme  d'un  angle  auxiliaire,  pour  trouver  le 
lieu  vrai  à  Tnide  de  Téquation  ,a  =  s -|- 7  sin  s  (§.  128.  (2)).-  Mais,  /x  étant 
donné,  il  y  a  proprement  deux  inconnues,  e  et  sin  t;  le  problème  serait  donc 
indéterminé,  si  l'on  ne  pouvait  éliminer  Tune  ou  l'autre  de  ces  quantités:  il- 
faut  donc  exprimer  le  sinus  en  fonction  de  Tare,  ou  réciproquement,  ce  qui 
conduit  à  la  quadrature  du  cercle  ,  de  sorte  que  le  problème  est  transcen- 
dant.  On  lui  a  donne  le  nom  du  problème  de  Kepler,  qui  le  définit  en  vrai 
géomètre  ainsi:,,   aream  senùcirculi  ex-  quocunque  puncto  diametri  in  data  ratione 
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*secarè\  Kepler,  jugeant  une  solution  directe  de  ce  problème  impossible  (*), 
propose  la  méthode  suivante.  Ayant  donné  à  e  une  valeur  arbitraire  ,  peu 
dilïérente  de  /x,  on  prendra  dans  les  tables  sine,  et  l'on  calculera  /Jt.i=Ê-[-7sinÊ; 
si  cet  angle  /x  est  différent  de  celui  qui  est  donné,  on  changera  les  valeurs 
de  Ê,  jusqu'à  ce  que  E-}-7jin£  soit  exactement  égal  à  Tangle  donné  \i.. 
Avec  cette  valeur  juste  de  £ ,  on  calculera  v  et  z  à  Taide  des  formules 
(§.    128.  (i)  (3)).     En   général,    on   pourrait   prendre    arbitrairement   plusieurs 


valeurs  de  e,  et  calculer  avec  elles  ,u:iz£-j-7sine,   et  tang  —  :z=  tang  — y - 


—y 


I  -+■  ï' 
ce  qui  donnera  autant  de  valeurs  correspondantes  de  \),  et  v.   On  pouirait  ainsi 

construire  des  tables  qui  donnent  v  pour  l'argument  /x,  en  réduisant  fx  au  degré 

entier  le  plus  proche,  et  en  cherchant  par  interpolation,  la  valeur  répondante  de  v. 

On  peut  perfectionner  cette  méthode  de  Kepler  de  deux  manières. 
Comme  7  est  un  petit  nombre,  on  mettra  d'abord  dans  l'équation  zzzlv.  —  75inc, 
sin£iiisin,a,  ou  s  3Z  ,«.  —  7  sin /x.  En  substituant  successivement  la  valeur 
ainsi  trouvée  de  e,  dans  le  dernier  terme  7' sin  e,  on  approchera  de  la  juste 
valeur  de  £  par  une  série  très-convergente.  Soir  /x  —  7  sin  /x  :=:  e',  /x  —  7  sin  e'zz  z'\ 
jx  —  7  sin  £'':=!  t"\  'x  —  7  sin  £'"=:  e^^,  etc.   on  aura 

£^"=i  ^!.  —  7  sin  {  IX  —  7  sin  [/x  —  7  sin  (jx  —  7  sin  jx)]  }  . 
Cette  valelir  sera  assés  exacte  pour   toutes   les  planètes,  excepté  Mercure,   où 
il  faut   calculer  plus    de  termes;   pour  Vénus,  la  valeur   £""   suffira. 

Une  autre  approximation  est  de  faire  7  sin  &:=:  ^j^ ,  et  de  supposer 
sin\}/iz:\i/,  cos\|'Z=:i,  parceque   vj^  est  un  petit  angle.     Cela  donne 

a  —  £  zz  v^  n:  7  sin  £  iz:"7  sin  (ix  —  \|/)  iz:  7  sin  /x  —  7  \|/  cos  a,  donc 

7  sin  M  -T,^-        ,-  .  , 

■6  zz ,   et  lanomahe  excentrique  £  zz  ,«,  —  vl'. 

I  -r  >  cos  y,  -  -* 

Mais  cette  valeur  a  besoin  d'une  correction .  quand  il  s'agit  de  Mars  ou  de 
Mercure,  où  \j^  peut  monter  à  6^  ou  12®.  Soit  donc  la  juste  valeur  de  L'ano- 
malie excentrique  s^^'c^io:  on  aura  |xzz£-j-7sin  cZZ£'-}-cù-j-7sin  ='-l-7wcos  s', 

d'où  Ton   tire   la  correction 

!x  -  £'  —  7  sin  £'  a  —  7  ?m  e'-f-7  e'cos  e' 

—  -,         et    £zz- 


1  -f-  7  CJS  i'        '  I  -f-  V  co?  £•' 


(ij  ,.i\iilii  suiScit  credere,     solvi  a  priori  non  posse.    propter  arcus  et  sinus  sriocytiSixv,     Earaxiti 
mihi,  cjui-iiuque  rioiu  mcnstraTerit,  is  eris  loilii  magnu»  Apollonius".     (De  stdla  Marfh,   à  la 
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§.  i35.  Pour  exprimei"  immédiatement  v  en  fonction  de  \i,  on  pour- 
rait renverser  la  série  (§.  i3i..  {^y>.)  ^  suivant  les  r-ègies  àw  retour  des  suites.. 
La  première  approximation  donne  v  iz: /x — 27âint7,  ou  t?  zzr /x — 27sinf;..  En. 
siibsii (liant  cette  valeiii;  dans  le  dernier  terme,  on  trouvera,  comme  ci-d^-S'- 
S.IVS  s$.  i34). 

viz:  M-  —  2  ysm  (jci  -—  27  sin  [/j.  —  2  7  sin'(|x  — ^  2  1'  sin  \i)  ]  }  ,. 
®ù  les   termes  B"^^^,   B^^',  elc^  de  la  série   (9)  sont  négligés.    On   a  à  peu  près? 
sin  t/x  —  2  7  sin  ^l) m  sin  p.  —  2  7  sia  fx  cos^  /x  zz  sin  \x, —  7  sin  2  u,    donc 
1^  "H  /x  -—  a  7  sin  ju.  -|-  2  7^  sin  2  |x  -f-  cet, 
ïl   est    donc    visible,    que   cette  série   procède  suivant   les  puissances  de  7  et- 
ies  sinus  de»  angles-  niultiples^  de  ]a,  et  que  celle  de  z  procédera  suivant  lefi 
eosinus ,  de   ces  angles,     La  forme   des  séries  étant  donc  connue,    il  ne  reste 
t[u"à  déterminer  les   coëtïitnens.     Parmi   un   grand  nombre   de  méthodes  qu'oii 
a   imaginées'  pour   cet  effet,   celle-  de  M.  le  Marquis  de  Laplaee  (^)  est  la  seuie^t 
qui  soit  purement   analytique,  et  qui  conduise  directement   au   but. 

En  com^ptant  les  anomalies  du   périhélie,   on   a  ces  équations-  (g.   j32,)_j 

-r  •  V  f        /  I  •+.  7 

L  oi::£— 7sin£  —  m,  IL  2— :«(î  —  7cos  e),  IIL  tang  —  i=  tang —y  -— ^, 
Si  l'on  nomme  s  le  nombre  doiit  le  logarithme  hyperbolique-  est  zz  i,.  la 
ii-igonométrie   analytique  fournit  ces  équations: 

En  mettant  donc  —  et  —  à  la  place  de  x,,  et  en  faisant  y  •^-^r;•:zI6Vi'équa*" 
îion  IIL  donnera 

é'où  l'on  tire 

So]l  -;r—  m  X  :zi  ^^ r — ^-^-^ — ^—  :^  : ^.— r  à'  li   viendras 

«i+i  y^^i  4-  VV-^ -,/ ,1— 7)         ï -H/ (1  —  72) 

£n  égalant  leurs   logarithmes,  et  divisant  par  >  — i,   on  aura 
/—  I 


(l)  Mécan.  «élesia,  Part.  î.  Lif.  ÏL  ».  aj.  f .  l'/c 
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•0x  on  a  généralement    I (i — x)ziz — x- >- — — ....  —  — ,   donc 

°  V  '  2  3  n 


Z(i_-Xe-^>'-^)— /(i  —  Xe^>^~ïj  — X(e 


e/— I „— e/'--i> 


f,xy — î p— jcy— I 

:®t   en  substituant ::^2sm.x. 


/i 


(A)  .....  V  z:r,5  -4-  2  ^-  siîi  s  -4 —  X^  sin  2  g  -f- -|~  —  X^  sin  ïs  j 

î  s'étendant  à  tous  tes  nombres  entiers   positifs. 

Maintenant,  v  étant  donné  par  e  et  sin^E,  il  s'agit  d'exprimer  g  et 
-sin  i  e  en  fonction  de  fx  et  de  7 ,  ce  qui  se  fera  à  IVide  de  Fcquation  ï. 
Or  ju.  étant  donné,  le  problème  est  réduit,  à  exprimer  e  et  sin  e  en  fonction 
de  7,  quelle  que  soit  l'excentricité  de  Torbite,  /x  étant  regardée  comme  con- 
stante, de  sorte  que  les  coëfficiens  seront  composés  des  sinus  des  angles 
multiples  de  ;x  :  car  il  s''agit  de  trouver  v  en  série  qui  procède  suivant  les 
puissances  de  7.  Il  faut  donc  regarder,  dans  féquation  ï ,  jx  comme  con» 
stante,  7  et  e  comme  variables.  Cela  posé,  sine  étant  une  fonction  de  6 
que  je  désignerai  par  — $  (s),   il  s'agit  de  tirer  de  Féquation  I,   ou 

(:ï)....o=:£-f  7. (?)(£)  — /x,, 
une  fonction  quelconque  de  £iz:4'(£),  développée  suivant  les  puissances  de  7; 
et   l'on    sait,     que   les    fonctions    ^  (s)    qu'on    cherche    ici,    sont  s  et  sine, 
Ecrivons   pour  abréger,   (p,  4»,  au  lieu   de  cp  (e)  et   de  v}/    C^)* 

Si  pour  une  certaine  valeur  de  7,  savoir  yzzib,  \|^  (ê)  devient  =  c^, 
©a- sait  par  le  théorème  de  Taylor,  que  pour  chaque  autre  valeur  7  zi:^  4- A 
il    viendra 

Or   si  7    est  nul,   féquation  (i)   donne   £  =  M-,  sin  /  £  znsin  j /j..,  et    en  général 
4/ (e)zi:\{^  (/x);    et  dans    le  même    cas  on  sl  b  ziz  o ,    donc  y  z=:h.     Désignant 

donc  par  m,   u^,  u^,.^..u^,   les  valeurs   que  4,    —^^    JyTt YyK>  P^^^' 

nent  dans  le  cas  où  7  m  o,  on  aura 

(2)  ....  4  (£)=:«  -4-7  .  «,4-  — .z/^-f  .  . .  .  4-,  g_^^i^"n- 
Soit  B(p  —  (p\ds,   d  (^' z=:  <p'\  d  t,   etc.  d^zn^'.de,   d  ^' ziz  y\^'' ,  d  i  t 
et  ainsi  de   luite,   on  aura,  vu  que  £  est  fonction  de  7, 


3û4  A  s  T  R  0  N  0  M  I  E    R  A  T  I  0  N  N  E  L  L  E 

Les   différentialions  successives,  douneroat  donc 

'_±-^^  'J..    i:'-±^r(-T-\-^'.'-^' 
^^)dy^~'^    \^yj  ^    ^    dy  dy^^^    ày^ 

^^â  — H^     [^■^j  i-^t    (^^^y    a72^    ^  U7V  ^^^  ^'V  d7^^^-à74?' 
et  ainsi  du.  reste.-  Ea  différentiant  successivement  l'éq^uation.  (i),  on  aura, 
Q.:zii{ï-^y.(p')ds~]-(p.dy,, 

o  =r.(L  -^  y  ,(p')dd  £  -h  7 .  cp" .  a  £^  H-  2  cp' .  9  7  9  £  j 

o  —  (i  -4-7 .  (î)0  3^  £  +  3  7 .  cp'^  a  £  a  a  £  4-7 .  $"'.  a  ^^  -1-3  cp'. a7  a  a  £  -f^Scp". a  7  a  t^r 

ct  ainsi   de  suite.     Pour  avoir  les  valeurs  de   u,   u^,  eic,   il   faut  faire  7=i0j, 
€6-  qui'  transibrjiiera.  les.  dernières  éq[uations  en  celles-ci: 

oz=a£-4-ô»a7f  orz:.aa£4-2cp'.a7a£;  o=:a3£-|-3cî)'.a7aa£-i-3(p''.a7af^5  etc.. 

En  substitnarnt    la  valeur  q[ue  donne   la.  première,  —  in  —  cp,   dans,  les  équa- 
tions  suivantes,   on  trouvera. 

(>i|  =  4  $  ($0^  4-  36  ($ )^  cp' .  $"  +  4  (cî>)3 •  $'". 
et  ainsi  de  suite.   En  introduisant  ces  valeurs  dans  les  équations  (8)5  il  viendra^ 

^^--^'.cp;  ^  =  -^ 4-". (0»'+^J'' •$•$'; 

.    ^±-:,  —  y(^^y-6i>"(9f.<p'—6^'.<p.(^'f—'-i^'-{'PT'¥';  etc. 
0a  peut  donner    aux  dernières  équations  cette  forme  beaucoup   plus   simple:- 

dont    il  est  aisé    de   se  convaincre    par   ia.  différentiation..    En  substituant  ces: 
valeurs   daiAS   l'équaLlon  (2),    on  ar*ra 

(6).....4^=^-7^l.^.cp-f-~---^--=--"-^-  +  .  =  .'±:^--•--,,,,„.   > 

cù.  il  faut  prendre  le  signe  supérieur  ou  intérieur^   selon  que  n  eet  un  nombre 
pair  ou  impair.  On  se  rappellera  que  dans  u,   <^\  $,  il  faut  faire  7  z::  0^   d'oà 

il  vient  il)  £  —  ]i,  uz:z^  (u)'  '^'  =  ^^    ^'  ^  =^ '^  <^'''''  =  ~ ^'"  ''"• 
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$.   i36.    Les    deux    fonctions   v}/    qu'on   cherche   ici,    sont  e   et  s'm  i  t. 
Dans    le   premier   cas    on    a    vp    ou    \\/  (&)  m  s ,  u  zz.  ^  {pi^)  ziz  ij.  ,  xp'n-r— -mi, 
<P:zz  —  sin  ja;   ce  qui   donne  à  l'équation  (6)  cette  forme: 
(B)....=^,.+7sm.a+-.^--  +  -._^-  +  ....+  ^-^— ^.--^^~-. 

Dans  le  second  cas  on  a  vj/zzisinze,  w  n:  sin  z"  ja 5  4''^^^\cos  / /a,  (pm:  —  sin  fx. 
En  substituant  ces  valeurs   dans  l'équation    (6),   on  trouvera 
(Lj  .....  3in  i  èzzz  sin  i  fJL-\-y  i  cos  ;  |a  .  sin  ]u,  -|- 


2  ^fj. 

jyn         3n — i  ,  cos  f  u.  sin^iu. 


2 ,3  . . . .  n  <^,  /.i^     '■ 

Maintenant  il  s'agit,  d'exprimer  les  différentielles  ô'^~"^'.sin'V^  et  ^^'~^cos^VsinV 

par  des  séries  ordonnées  suivant  les   angles  multiples  de  }j... 

La    trigonométrie  analytique    donne    pour  sin"^ju,,  les  quatre  séries  sui- 
vantes, selon  que  «  est.  un  nombre  de  la  forme  ^s,-^s-{--7.^.  4-54"^»)  ^^^  4^-1^3: 

/  2^~^sin V Z-f- cos«;x  — NjCOs(n— 2)|x 4- 'N^cos(ti~^)ix~  ..o...,.— N'?? _ 2C0S2|a4-^N  „  . 
l      _  -7"  '    T^ 

y.i'^    ^sinV z--cos/2,a.+Nj£Os(?i-=-2);x-N^cos(«-'4)]W'+  ' •  • .— Nn_2C0S2]n.+^N  „  . 


(7) 


^ 


^sin^jx.zi:  -|-  sin  njx — NjSin(/î — 2)ja  -|-  N2sin(n.—  4)/^  •— ....  -f  N  „_  i  sin  fi  j 

a 

2.^~^ain"/f  z::!— sin  «ft  4r  J^iSiîi  v^--- 2)|A  •"  N2sin(n— 4)P- 4"  •  •  •  •  4~ -^  "  —  î  ^"'^•^ 

a. 

,      __    V  7î  (n  ■—  î)  ....[  — -4-   I  j 

Nt=:i— ,   N^n:-^^ ,   N  ^  zr:  — — — —  -,    étant    les ,  coëfEciens 

^        i'      ^  i.a    -^       ^  ^  n 

s  I  ,  2  .  J — 

a.      - . 

éonnûs  du  binôme   élevé  à   la  puigsanca  /?. 

Pour  trouver  la  diflérentielle  de  l'ordre  «  '—  i ,  il  faut  dilTérentier  la 
première  série  (4^ — 1)  fois,  la  secondci  (4>5  4"  ^)  ^°^^'  1^  troisième  (4^)  fois, 
et.  la  quatrième  {Ji^s-\-'x)  fois:  la  forme  de  la  différentielle  sera  donc  connue, 
en  difTérentiant  la  première  série  trois  fois,  la  seconde  une  fois,  la  troisième 
quatre  fois  ou  point  du  tout,  et  la  quatrième  deux  fois,  parcequ'après  quatre 
dilférentiations  il  revient  toujours  la  même  forme.  Ainsi  on.  trouvera  ,  que 
tautes  les  quatre  séries  donnent  la  même  différentielle  qui ,  pour  la  forme , 
convient  avec  la  troisième  série;  et  comme  dans  chaque  nouvelle  différen- 
iiation  ,  tous  les  termes  sont  multipliés  par  les  nombres,  7?  5^  ou  ?:;==- 2,  etc. 
qui  désignent  le  multiple   de  l'angle  fx,  on  aura. 


aoê  A  s  T  R  O  t^  0  M  ï  E    R  A  T  î  0  N  N  ^  L  L  E 

Cette  série  sera  interrompue,  lorsqu^un  des  nom'bres  n  —  2,  n — 4»  6tc.  de- 
vient iz:  I  pu  :zZ2.. 

Ea  faisant  donc  siiocessivement  «  rr:  a,  n nr  3  ^  etc.  et  en  sul)stituant 
(-€)  en  (B),  il  viendra 

y^  .  i    y* 

(D) 6  ::^  p.  -|-  T  sin  fx  -] sin  2  ju,  -f-  -^  •  ^— -  (3*  sin  3  ja,  —  3  sin  ja)  4-  .  . . . . . .. 

-1 — - — - . { 7i"-~^sinnfi,-N,  (n'-2)^~^sJn(72-2)/i4-..±:Ny(«-2r)^~Vm(n-2r}îJt,  }  ; 

2''-"'~I     2,3.... ri  iv-  V  /^  \  /  j 

OÙ  il  faut  observer  que  dans  ceîîe  formule ,  alasi  que  dans  celles  qui  sui'- 
yTont,  s'il  y  a  double  sigiie  '^  ou  Zil,  le  supérieur  ou  i'irtférieur  sera  em- 
ployé, selon  que  la  lettre  qui  se  trouve  au  pied  du  coefficient  immédiate^ 
ment  suivant  (r  au   pied    de  N),  est  un  nombre  pair  ou  impair. 

La  fonction  sin/s  (;G)  renferine~4a  produit  cos  / /x.  sin^  jul  et  sa  différent 
tjelle  de  r^)rdre  /ï — ij  il  faut  donc  multiplier  les  séries  (7)  par  ços/;jlj  alors, 
ayant  substitué  dans  les  dej^ix  premières  séries,  cos.î'm- -cos  >^/i  z;:  ï  cos(/4- -j-«'))x 
-|-  ? cos  (7c  —  i)  }x  ,  et  dans  les  deux  dernières  ,.  cos î}x. sin /cfji  zz:  ïsin  {k  -|~ /)  it 
-|-ôsin(iî:  —  i)  P' ,  on  trouvera  pour  les  .qtiatr«  cas,  où  n  a,  la  forme  4-^* 
^s -^  2,  ^s '^i,   ou   ^  s -\- 2,, 

(9)  . . .  •  a'''  •  cos  /  IX  .  sin'^  /x  =: 

■=:: -|-  cos(/2  -4-  /jju,  -\-,cos(jî  — fj/x  —  NiCos(n  —  2  -^  / .  ja  —  N j-cos^/z •'—  2  ■ —  /"  jx -j- . . , . , 

zz  —  cos(ri-\-i)jx  —  cos(« — /jja  -|-NjCos(7i  —  2  -\-ij}^  -|-  N^cos.,7?  —  2  —  i)p.  — . . ,  .^ 

|zz:  -j- sin  (n-\-î)ii  -|- sin  (n  — î>  —  N^sin  (n — :2-j-/))u,  — NjS.in  (?i —  2 — /j^-j- . . . ., 

.:zz  —  sin{;i--4-  i)}x  — ^in  («  — /),ix  -|-  NjSin  (n  —  2  -j-/;^  -1-  NjSin(/i  —  2  —  /;jgi,  — . . .  * , 

le    dernier    terme    des    deux    pi'emières    séries    étant   zz~j-Nf?,     et   celui  des 

2 
deux  dernières  zz:-|-Nn  — i  (sin  (t  4- Ol*'  —  sin  (/— i)!»-) ,    ce   qui  est  évident 

par  le  dernier  terme  des  séries  (j\  Comme  les  séries  (g)  ont  absolument  la 
même  forme  que  les  séries  (7),  on  trouvera  de  la  même  manière  la  différen- 
tielle des  quatre  séries , 

,      N  «.    «^^'"'^cosf  ,'x.sin"- IX         ,       •     .M      T    •      X      I     -N        I     /  •  fi— T    •     f  "\ 

(10)  ....  2"-. J^Jl^^i -ziz{n-\-ij^~Hm(.n-^i)p.-\-(n~ir  .  ^sm.(;/— zJM' 

—  N j  (n  —  2  -tJ-,/)"" "^  M^  (n  —  ^-\-  i)  P-  —  Nj  (n  —  2  — 1)'^~ ^  sin  («  —  2  —  /)  /x -f- . . .  .^ 
:i:Ny  {  (/i  —  a  r-|-/)^~fsin  {n  -—  »,r  -f-  O.M-  -4-  (?î  — 2.r — ij'^'"^  sin  (n  —  2r  —  0  fi  }  ^ 
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Cette  série  se  terminera,  comme  la  précédente  (8),  quand  n  —  ar  devient  nul,. 
ou  zz2i\-  et  dans  le  second  cas,  le  dernier  terme  sera  3Z 

±:N;^-i  {(/-f  i)^-^sin(/-f  i)^L  —  (/—  i)^-^sin(?—  i)  jx};. 

dans  le  premier  cas  il  sera  m  ~+"  N  „ .  ?'^~  ^  sin  î  fx, 

a 

En  faisant  successivemenl  «^1:2,  nzzz'à.  etc.  dans  cette  série,  et  en  la- 

substituant  en  (C),  on  aura 

(E)  sin  ié—z  sin  î  fi  -\-~  Y  (sin  (1  -|-  z")  ^  -j-  siri  (i  —  i)  jx) 

i    7^ 
+  -a '  —  [(2  -f-  0  sin  (2  -f-  /)  ^  -|-  (2  _  {)  sin  (2  —  i)  fi  —  2  /sin  /jj.] 

((/z  -|-  /)"~^  sin  («  -|-  /)  fi-^(n~  i)^~^  sin  («  —  n  )x 

+?i'."3::'::^  )  -^^  [(«-^+//-^sin(/r-2-H)/^+(«-2-o^-'sinc«-5t-.:)^j 

{ilNy,[(/i-2r-f-/;"~^sin(n-2r--|-i)M'-i-(«-2r--/;^~''sin(/2— -2/--/J/X]. 

§.    iSy.   Reprenons  l'équation  (A)   dont  le  terme  général  est -j- 4  X^sin A. 

Pour  développer  'k^  suivant  les  puissances  de  7,  faiisons  1 -|- 1^(1 -7^)  — \y^. 

©nsorte  que  (§.   i35.)  X  —  —  ,;  et   1— llllii~ — ' —  tZ^^  d'où  il  résulte- 

7»   , 
o  iz: H  _r  —  a. 

Cette   équation  est  parfaitement  semblable    à  (i)  (§.   i35.),,  si  Ton  fait  /xnra, 

1'  •        7  i 

tzn  y,  7  =:7^,  et  (|)  (e)  izi:  Cp  (j)  iz:  — m  0.      Or    on    demande  ici  X^  =z  —  :  la 

fonction    cherchée    ^  (y)   est    doac    4^^^ — .^    laquelle    étant  trciuvée  ,    on  aura- 
X^zz:7^  v|/ (j').     Mais  on  a  ■ 

^zzvp'  —  — _1_  =  — /((î)y-+-V  et  x}v'((|))^— — /(cp)^'-*-^^-^-V 

En  mettant  donc  7^  à   la  place  de  7,   l'équation  {6)  (g,    i35.)    deviendra 

(,i  !■> .  =-.  .  \}/  zz  M-f-  ^7-^  ($)      ^^-t—  . — ii_.._^  i  __  .. v::+ll_ .  gjet,. 

Or  (pzz^,    donc    ~  zz  (p^ zz  —  4  =  —  C4)/;  d'où  l'on  tire 

Toute*  ces  différentielles  sont  comprises  dans  la  formule  générale 

(a) ^^^=±  n  ('^-l-  1)  (n  +  ri)  .  .  .  ..(n  -f  r-h  0  .  (cPr  ^  ^ 

le'  ligne  supéri^fur  ou  inférieur  devant  être  pris,    selon  que  f  est  un  nombre 
pair  ou  impair.     En  faisant  donc  dans    l'équation    (11)5  nzz/-[-3  et  rzzi^ 
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7iiir/-|-4  6^  rziLi^  etc.  tous  les  termes  auront  le  signe  -j-,  et  l'on  trouvera 

<^-=zu^ iy^ m''^^  +  ^'  0* -f  3) ^ C^/'-^^ _|.  ,•  (,•_!_ 4) (/_|.5)  2!  (cî))''-6  _|.  cet. 

Or  on  a  ^^  =  v]/ (a)  z= -_• ,    (p  z=  (^  (2)  zr  —  ,  et  X^  zz:  7^^|^:  ce  qui  étant  substi- 
tué   dans  la  dernière  série,    donnera 

(     "^       î.  a.  3 '. .k  y  a  y 

Maintenant  on  a  (§.   i35.) 

(A) . . . .  tr=:  £  -irj  X  (la)  X  (E^  z=  (D)  -f-y  •  (12)  .  (E^j 
où  il  faut  faire  successivement,   dans  (12)  et  dans  (E),  /mi,  izh'è,  iziz3^   etc. 
et    pour    chaque    valeur   de    i,    dans    le   terme    général    de    (E)   et    de    (^D), 
rizzzS,  7îzz:4,   etc. 

§.    i38.   Le  rayon  vecteur  s    est   donné   par  l'équation  II.  (§.    i35.), 


—  ni  I  —  y  cos  £  : 
a. 


il    s'agit    donc    de    trouver   cos  £.     Or  l'équation  (6)   (§.   i35.),    dans  laquelle 
(p  ziz  —  sin  ju,,  donne  chaque  fonction   de  £=i:^s    et  par  conséquent  aussi  cos  e. 

Faisant  donc  \(/ iz:  cos  £,  on  aura  w  11:4' (/x)  m  cos/x,  et  4^  n:  — ^ m — sin|X| 

d'où  il  vient  (^6), 

(F)....cosg=icos/x  — 7snrM' : '  ••  •  • ; — 7 ^ ,    ^_,     • 

Pour  trouver  la  diffcrentielle  de  sin"' fx  del'ordre  n  —  2,  il  faut  différentier 
la  première  des  séries  (7)  (§.  i36.)  deux  fois,  la  seconde  aucune  fois,  la 
troisième  trois  fois,  et  la  quatrième  une  fois:  toutes  les  quatre  auront  donc 
la  forme  de  la  seconde  série  j  et  en  multipliant  chaque  terme  par  le  coef- 
ficient qui  naît  de  la  différentiation  (n  ■ —  2)  fois  répétée,  on  trouvera 
^         • — - — ^pr^ — zn—n^    ^  cos  n  fx -}- Nj  («  —  a;'*    ^  cos  (_/»— 2; /x —,..,. . 

H^  N^  (n  —  2  r)^~'  cos{n  — ^  3  r)  fx  , 

n 
où  il  faut  toujours  prendre  r  plus  petit  que  —  •      Cela  donne 

(F)  ....  cos  £  zz  cos  |x  -j (cos  2  /x  — - 1)  -^  - —  (3  cos  3  /x  —  3  cos  /x)  "f-  •  '  •  '  •  • 

771—1  ^«""^cosnjx  —  Nj(n  —  2)"''~'^cos (ti  — 3) ,'x=-|- •  •  • 


3^— i.3.3...(7i^i]|-+-î<^^  (^r»— .  ar/'^cos  (n—  2r;  |x 
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aEiî  sutslituant  cette  valeur   dans  l'équalion  —  z=:  i — 7  €0S  e,  on  aura 

a 

(<J) ....  —m-l • — 7cosp- —  C0S2/A — •  (cos3p-  —  cosf^O'— •  •  »» 


2 

■■a 
yn 


,71—2 


cos  nii  — IN" j  (n  —  2)'"'    ^  cos  (  « — -2)  \i  4- . . . . 


2^— ï.  ^ .  3 . . . (n—  i)  :|  -f-  Ny  («  ^  9 .r)*^-=  cos  (n  —  2  r)  H,  J    ' 

La  série  que  iioiis  avons  trouvée  pour  v   (§.    137.),  a  cette  forme, 
t»  izi  ju. -f- M^^^  sin /x  4- M^^)  sin  2  p. -f- M^3)  sin  3 /x -|- cet. 
^uand    les    coëfficiens   M   seront   connus,    on  trouvera   aussi   le  mouvement 

-vrai  w.  En  effet  on  a -— =11  r|-M^^^  cosn-|-^M^*Uos2p, -|-3M'3  cos3/j,-^ceto 

■d  V 

ei   wznm  - — .     Si   donc  m  -e&t  le  mouvement  moyen  pour   une  heure,    le 
'mouvement  vrai  sera 
(H)  ....wzizm  {I  -f  M'')  cos  jtt  -j-  2M^^^  ces  2  |ul  4-  3  M^^)  cos  3  |a  -f-  cet. }  , 
§.    139.   Si  l'on  substitue   dans  (A)    (§.   137.)  les  valeurs  de   (D),  (12)^ 
-et  (E),  il  viendra 


7^ 
(I)  .....  ^  r^ija  ~f-  7  sin  ju,  -j-  —  sin  a/Li  4- 


-+ 


yn 


£«- -- 1  2  3  ~  ^  '  " ^|A-N^('?-2)^~^-sin(n-2)H,-h....ztN^(«-2r)^~"^sin(7z«2?'>  l 

smi}x-\ 7  (sin(i  -f-O  ju.  +  sin  (i  — ^  jx) 

z7 


n 


H-  -r-  [(2+  i)  s'm{p.+i)fx+(2-'i)sin(p.^i)  ju,-2  z  sin  z  fi] 
|(7î+0"'^^sin(7i4.i7ju,+(n-/;^~''sin(7z-/>]u.j 
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2n-a.ô...n  {=t ^^^''- ^ r+.O^-^ sin («- 2 r+z) ^ 
I  it  N^  (w  —  2  r — /; ^""^  sin  (n  —  2  r — 0  M- 
En  faisant  la  multiplicatron  indiquée  dans  l'équation  (I),   et  en  la  dé- 
veloppant,   ainsi  que  l'équation  (G),    suivant  les  sinus  et  cosinus   des  angles 
multiples   de  }i,  on  trouvera,  jusqu'à  la  seizième  puissance  de  7, 


(K),  .  .>t'iz:/A4-7.sin/x. 


-f-'V^sinafx 


72    ,5  7^ 

75267101.712 
,  '      2i9,3\5='-.7 
11.72    ..    1-7.7' 


107.7»    .    '6217.7"        566879.71^ 


2763673031.71* 

22^.  3*.  5. 


7' 


■    ^/..      ,    45-^"    j    677.7»   .     7237.7^° 

23.3  "*"   2^3     '    2''.3*.5    '    2»,33-.5  "'"ai^.S^ô.-i 


-f 


1408.547.  7^' 

2**,  3*.  5*.  7 


2'.3^5 
149072149.7^^ 

1/ 


axo 
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-j-'V^sinS/x. 


.i3__43.7*        95.7*        973.78    ,    i95o3.7« 

\12  2^  "^      2* 


2*^.3.5 


2".  5.  7 


/  1839669.71''   ,    5343941. 7»= 


"1  2=1. 52. 7        '         2=^  3.  5^ 

■loS         451.72        4is3.7^        1619.7s    ,    TIT929-'V^- 


-^7'^sin4p<- 


^7^sin5fx 


-|-7^sin6/ji,. 


-|-7'^sin7p,. 


-)-7?sin8p,. 


-{-7^sin9|x 


-|-7^'^smiO|A. 


-f-7"sinii  jx. 


4-7*^sini2/j.. 


96 


2*.  3.  5    '    28.32.5 


3^7 


2".3^5.7i 


I5406I.7I''      26766613.7^° 

""     2»3.3*.5=.7     '       2*^  3^  53 
T097         5957.72       164921.7* 4305913 

126,3.5    "29. 32  ^ 
130821245.78 


-i- 


221.  3^  7 

1223  7913.7* 


2^2.32.7        2ï^3^ 
203628841.7^° 

2^*.  3*.  5.  7 
7751,7^      .82021.7^ 


.3.5 


2"'.  5.7 


.     816771.7 


■    2.^\J  2*1,3.5,7 

4274153.710 


47273 
^'^32.7 


.3.5=.7'         2»^  53.  7.  II 

1773271.72         935-i3o3.7* 


2l*.32.5 

4855i3397i.7« 


5 5 640 3 


2»'.  3*.  5 
55385984003.78 
3".  52        '        u^'*.  3*.   52.   II 

4745483.72        324.31949.7* 


^32.5.7  29.    3^    5.    7       '        2",    3*.    5,    y 

2743090943.7^  93060788207.78 


2^2.  35.  52^7^  jl      I        217.36.55 
-I0661993  101836^61.73 


7.11 


.32.5.7  2}\   52.    7 

87559849oi.7«        49841510939.7^ 


22-'.  52.  7.  II  2=*.  3.  5.  7.  11 

7281587  76972457.7^ 

''^.3''.5.7      ^  2".  5*.  7.  Il 

2052943839.7*        15260848995.7^ 
"f"  2^*,~3*.  7,   iî~  2»«.  3^.   II.   i3 

62929017101  729210780611.7" 


:iï^3-».o=.7.ii 


'.  3^  52.  7 


74302494195581.7* 
'     22*.  3' 
7218065 

:il^.3.7.ÎI 

515257364723.7* 

"'      2»8.  3.52.  72.  IlTTI 


5.  7.  il.  i3 

324886787.72 

2*3.    52.    II.    l3 
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au 


-|-7^^sini3(Li. 


60718862681977        75160544765927.7= 
22i,3s.:6277.ii,i3 
5959537T9897 


2'^  3*.  6^  7 
8717845203239.7 


2i*.3«.52.7.ii.i5 
13324966405463 


2}K    3^ 


II.  i3  ^ 


f.o5463  î 
».  II.  i3  S 


2=*.  3.  5.7  = 
24701630 II 14823 


^    -"8.  3^  5'.  72.  II  5)  ^ 

et  le  rayon  vecteur  jusqu'à  la  treizième  ^puissance  de  7, 


%  ,  7=»     ^  C         3.7'  ,   5.7*        7.7« 


lya 


8 


2ï°.3  = 


2»'. 3^5 


7»^     ,       i5.7*2 

2     ^     2*-'.3'*.5^.7 


Ci         72        74     -      76  7e  710        ^ 

Iz         3     '16        22.32.5    '^2''.  3  =«        2«.3=.5=*.7  S 


7^  COS  3  jx. 


—  7^^  COS  4  M. .  s  -- 


45.72       3^.7.7*       3''.78    ,    3«.ii.78       38.13.7"; 
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2.7 

"5" 


21='.  5 


2I'.  5.7 


5-.  7 


8.7*       8.76         2.7» 
'     45         33^  ~'~3^"5T^ 


— •  7^  COS  5  ja . 


53        5^.7.7^   ,    5«.7*       58.ii.7«       5ï=.i3/y'' 


2'.3  2^°.  3  = 


A,fi         «      ^27       81.7=  ,    36. 7' 
C  80         i4o  2^.  7 

—  7*^  cos,7  ju, . 


2*3.7       213,33.7    '  2= 
3^76  > 


3*.  7 


2'.5.7  D 
7«.72       78.J1.7*       71^.13.7^ 


—  78  COS  8  JU, . 

—  79  COS  9  JU, . 
— i7^°cos  iof.1. 


2Ï5.32.5  2''^5 

■   2' 


2".3*,5 


,3^5= 


2^.72      21 2.  7*  ^ 
32.5.7       .3*]^    '   :3^5^7  3 
3"ï2  .3»*.  11,72        3^8.  13.74 


2l«,5.7  2I8.52.7      '     2=*. 52.7. II   î 

57         5872    -, 

— — ^ >  —7  XOSi  I  fx. 


nï='.i3,7=; 


2".3*,7      2 '.3  •^.7. II 
2,3" 


i'"*.3*,52. 


,22    :^5    /;3 


: — .7^ ^cos  1 2  )x.  j  -^ s  — 7^^  cos  1 3  /jt, .  j  -57-77 


i3", 


52.7,11  ;>        ■         '  ■      <2-^^3».52.7.ii 


n 


Maintenant,    les  coëfficiens  M^^*,  M^^\    etc.  jusqu'à  M^'^),   étant  connus  par 
la   série  de  v,    on  aura    le  vrai  mouvement   horaire   w,   m  étant   le   mouve- 
ment moyen ,  -  ^ 
(M) . . .  .tvirim  (i-|-M(')cos  M.-l-aM^'^'cos  2 /J!,-f-3M^3)cos  3  jx-f.. .  .^-fz^'^xos/zft,). 


(l)  Voy.  mon  mémoire  sur   le  prob/ême  de    Kepler,    et   celui  de    M.  .Degen    sur  le  inême  objet, 
dans  les  Ephe'mer.  de  Berlin  pour  1820  et  1821. 


2-1^  A  S  T  R  0  N  O  m  I  E    R  A  T  î  0  N  N  E  L  L  E 

Au  moyen  de  ces  séries,  on  trouvera  pour  le  soleil, 

î;zi:/x+692i  \9o43.sin/A  +  72'^5875.sin2/jL+i'%o555.sin3fx  +  o'',oï75.sin4iJi.^ 
51=  1 5  oooi4oj8o-— 0,01672^988.  cos/x O,O00l40754.-C0S2fA 

•—  o,oooooi772.GOs3/;,— 0,000000026.  cos4M'; 
1VZIZ 147'',  84,7  -l-4"j  961 5.  cos  p.  -{-  &'\  1  o4i .  Gos  2  }i~\-  o'',  ooa3.  ces  3  /x. 

Pour  faciliter  l'évaluation  en  nombres^  j'ai  calculé  tous  les  ccëffîcîens 
precedens,  dont  on  a  besoin,  pour  trouver  Téquation  du  centre  jusqu'à  un 
centième  de  secondes,  et  lé  rayon  vecteur  jusqu'à  la  Huitième  décimale, 
cjuanJ  même  l'excentricité  serait  o,25.  Ces  coëfficiens  suffisent  donc  pour 
toutes  les  planètes,  connues  jusq^u'à  présent j  et  en  négligeant  le  reste 
il  viendra  " 

V  —  .;^  -f-  sin  p..  {A'^>  7—  B''^'  7^  -\-  C^''  7^^-i- D^')  7?  -\-  E^'^  79}. 
+sin2^.  {  A^-  7=-Bf- 7'^-f-C ^^'764.0 (27^ }  +sin3fi.  {  Af3^^y3_Bi3^75+cf3)77_D(3>9  >_ 
+sin4u..  {  A  ^•^>'^-B  ^^'  76  f  G  .'^  73-D  ^"^  '  r^"  }  4-sin5|j.. .{ A  (^^^-B  ^^-  7"+G  f^  79-D  '^7'  ' 
"l-3in6:a.{.A^6)76_B:6  78+c^6)7'^}, +.sin7,ix.  {  A^*?' 7'?-B("?)79  +  G^'?' 7"  } 
+sin8,a.  {  A.^^  7S^B'^S)7io^q(8  712^^  _^gjj^^,_j_^  {  Af9:79^B^9H"+C^9W'3  } 

+sinio.y..4.A,(^o:7io_B^i«^:7;2|  ^s:nii^,{  A^^''7."-B^"'7'''^ }  4-A-^'^  7^^sin  i2.]u, 

-HA^i3Î7'^sîni3n.j 

"1/2" 

-—1+ co&ji{r~b^'h^+c^''y^S'h'^}  -G0S2H.-{a^^^7^-^^"  7'^W''^76-(ft^  78|' 

»=.COS  3ix  {  «^3  73_3(3'75+c(377^(3]79.j  „cos4fJ!.  {  a^^'  7'^-.3^4-  76+c(4^7S-ûf(4)7i»  || 
-C0s5;x  |û'^'  7^-Z>(^  7'?+c(^'79-t/(^  7"  }  =-C0s6,a  {a'^6)y_^-^b^6)yQ'+c^6]yro__^i6:yi2y^ 
^cos']}j.  {a(7'77_3(7  79-f^\7)7ii}  -Gos8^l{c(8)78_3(8)/yîo^c(8)7.^2J, 
-COS9/V.  {a'9'  79_^(9'7"+c(9'  7'^]:^-cos  lop,  {  a'^'^^ y^° -b''°^  7'^} 
—  cos  iij;,  {(3(^^)7^^-^^^^^  7^^}  -a^'^^7'^cosi2/i  — tt^'^'7^^cosi3jii^. 
J'ai    ôté    log.  sin  i'^    des    logarithmes    des  coëïïiciens   de   la  série   u,    qui  sonti 
désignés  par  des  lettres  capitales,  de  sortè^  qu'ils  donnent  ces  nombres  en  se=" 
eondès  d'un  degré,  et  j'ai  trouvé  ce  qui  suit. 

/A(^^=z:5,6i545.5i.'29;   /B ^^^nz 4, 71 236.'5 1  j  /G ^')=:4, 03112.4.5  /D(^)=3,68o3); 

^E(')i=:3,54ij   /A^=^)=:5,4ii33.5i.46j  /B^^)=:4,9756o. 66;   /C^^)=:4„26.i57j-; 

^D^-)— 3,1875;    /A(3— 5,3491872.4;    /B(33:::::5, 14,-^1.36;    /G^3^— 4582881. 

ÎD.^3^— 3,514;  /A(4-:5^344gg.ii.  /B(4;:z=5,28736;  /G^^^zr 4,8682; /D('+'z=4,i4j: 

^A.^^)  — 5, 37236.05;  lB^5z:z5,/i-?.5Qi;  lC^^—5,i20yll>^^z:z4,55/^:L 
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fAfô)—5',4i958j7B(6)  =5,5615;   IC^6^  =  5,3^S;   /A^??  =  5,48o43; 
/B*?-^  =1-5,69557;    /C^'?^=:5,56;  /A(6)=:5,55i2;  /B(8)=5,829;  /C(â'==:5,76r 
/B'?'iii5, 69557;    /C^"7)=5,56;   /A^Sj --5^5.512;  /B^8)r-5^829;  /C(3^=r5,76; 
/A^9)  1=5,62953;  /B(9^=:5,96i8;  /G'9)z=5,952;  /A^^"' =.5,71 38;  /B^^^)=6,094;:. 
/A(")=5,8o28;  /B^^^)— 6,227;  /A^ï-)  — 5,896;    /A('2)=:5,992; 
/3(^)z=9,574o3i3;  /c^^'=z8,4i566.88;    /f/(')=:6,88G;. /a^^^  =9,69897.00; 
/i^^)  =9,52287.87.45;  /c'-)z=8,79588;  /^^^î=:7,7.447.;  /a(3)=9,574o3.i2.7; 

/3(3)z=9,  54600.25;-  /c(3)  =9,04431.3;    /c/(3)  — 8,25;     la^^^^lh^^^y 
Z^^'^)  =9,  60206;    /c^4)—g^  24988;    /(f^4)— 8^627;    /a(5:)  — Q^5i25^,88; 
/^(^  =^,67643.6;  /c(^)  =9,43533; 7^(^)  =8, 938 ;/a(6):=9, 5282.7.38^ 

/é(6^  =  9,76235.7;   /c^6)— g,6o94;     /^^ô)— ^^^i,.   /a(7)=9,56!98; 

/.è(7)=9,856i7;     /c^?)  =9,7762;    /«'S)  =^^§08^^.    /Z^^S' --^^^55^  . 

/c^8^  =9,938;    /«(q^  =9,6659;    /Ô^9>  =  io,o595;    /c(9)  =  io,096; 

/a'^"'  =  9,73i;.  M(^'';  =  io,  167;    ^«^"'  =  9,8025;    /è^"^  =  10,277;.;: 

/a(^^)=9,879;     /aU31_-.g^96i. 
M  fiiut  relrancHer  10  de  la  caractéxisti(jue  de  tous  lés  logarithmes  j .  désignés 
piar  de  petites  lettres. 

§;  ,i4o..  I3n  des  élémeiis  les  ptus-  importanis  d'une  orbite  est'  la  plus- 
grande  équation  du  centre,  ainsi  que  Fanomalie  où  elle  a  lieu.  Pour  que- 
Il — t;    devienne   un    maximum,     il    faut  que  81;  soit  égal  à  3fx;    d'où  il  suit 

(§.   1 3o.)   1  —  y.  cos  1?  =:  (i—  Y^;*, .  ou  cos  v-  =  = — ^^ L  ,,.  donc. 

I.  5.  9.  i3... .(2  7Î  —  5) 

'•"' (— }_ 

En  substituant  cett«  valeur  de  i)  dans   îa  série  (9)  (§.   33 1.),    ou  dans  Féqua- 

lion    tang  ~=z  tang— y- — r;^    (§.     129.     (5)),     et    calculant    ju;  in  s--|-'V  sîb  ê 

(^.   128.  (2)),   on  aura  ju,,  et  là  plus  grande  équation  ju,  —  v, 

ïi  ne  sera  pas  inulilè,  de  développer  en  série  la  plus  graude  équation 

©n  fonetioTi  de  Fexcentricité ,    et  réciproquement»     En  substituant  i— 7cosi>, 

=:(i  —  7^)*,  et  cos  v — 7=^ '—^ '—  dails.■^  l'équation.  (§.  129^  (4)),  on: 

I-  7 

aura,  COS  e=;  ■—»- — r; — - — ^    @t   ea  série   iusqu'à  la.ïieuvième  ^uissasiea  d©  7:^. 
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IL  cos'szr — 73  —  J_y5  —  /Z77 79. 

On  vient  de  trouver 

-      L   cosvz——y  A 73   1 75_L^77    1 1.79. 

4.        '  .2^         '  .2''         '^.211         I    2" 

Au  moyen  de  la  série  connue,  qui  donne  Parc  en  fonction  de  son  sinus, 

.  ,     sin^Cp         3  sin*  (p         5  sin' 0    ,     ôS.sin'Cf) 

•  ^  2.3      "^    23..  .5    ^^2^.7     ^^      2^.9       ' 

on  trouvera,  en  faisant  v  zz  90°  ■ —  u,    ^  zn  90**-j-  y\,  parceque  cos  v  est  positif 

et  cos  £  négatif,  cas  vzzisinz/^  cossu; — sinv),   donc  1^:^1:90*^ — cost; cet. 

et  £  zr  90^'—  cos  e "- cet.  En  développant  les  puissances  cos^v,  cos%,  etc. 

au  moyen  des  séries  I,  II,  il  viendra 

3            21     o       340Q     <-        ^7875^^       1283607    ^ 
IIL  rziigo'^  — 7-7— -73— -±^37^  — ^;;^7? ~-y^,     ■ 

7    ,     37       01    2363     ç.    ,    74401     ,.    ,    9356435     „ 
IV.  a  =9o°  +  -+5J;7^  ^  —  75  +^-77  +  '— ^-n 

d'où  Ton  tire 


_.  ,25    ,,,    ,    443  ^,ç    ,   43069^^7     ,   5227427 

L'équation  IL   donne 

.sin-8— (i4-.cos£)(a-cos£)z=i-^-|74-|7^76  — l^ 
d'oTi  l'on  tirera,  par  l'extraction  des  racines^ 

7=*        49      .         1233      ^         120189     o 

2-S  ^11  2'I^  2^^ 

donc,  en  vertu  de  l'équation  (^.  128.  (2)),,  7sinezzju,  —  s,  ^' 

■rrT  '^^  4-9        r  1233       .,  i2Qi8q      n 

En    ajoutant    ensemble    les    équations    V,   VI,    et  nommant    la  plus    grande 

équation  11  —  v  =  E,  on  aura 

^^^^    „  ,        11        o    ■      5qQ       -   ,    17210     ,,    ,    2o32363 

VIL  E=:2  7-h-; — i'V3-f  H^^^^  +  ^^^H ^79+ cet. 

Par  le  renversement  de  cette  série,  ou  par  la  méthode  des  coëfficiens  indéter- 

-E 

minés,  on  trouvera,  en  faisant  7=1 aE^ — bE^' — cE^ — <iE9 — cet. 

VIII     7  —^        "  •  ^'        ^^7  •  E^  _4o585  ■  E^         10407049  ■  E-^         ^^^ 
2         3.2»        3.5.21"       5.  7.  9.223 ~^  5.7.9.9.2^2    r 

En  ajoutant  ensemble  les  équations  IV  et  VI,  ou  III  et  VII^  on  aura 

fX o    .     K>    )    "^-^^    I     ^^83  7^    ,    39877.7^    ,    4_7o565,.7^  / 


LIVRE    III,    C  H  A  P,    VII.  ai5 

Les  équations  III  et  IX  donnent  les  anoni&lics  vraie  et  moyenne,  où  la  pUis 
gran^de  écju.ation  a  lieu,  qu'ori  trouve  au  moyen  de  réquation  VII,  ainsi  que 
l'excentricité  par  le  moyen  de  la  série  VIII,  la  plus  grande  équation 
étant  donnée.. 

Les  résultats  de  ces  calculs,  pour  toutes  les  planètes  à  l'exception  des 
cinq  nouvelles,  se  trouvent  dans  la  table  suivante,  les  anomalies  étant  comptées- 
ée  raphélie^ 


! 

,   Anomalie  vicuc 
iziV,  où  l'équation 

L.a.     pi  US    grdiiUC 

équation  du  centre 

Saturne 

i  est  un  maximum 

'  — ^^  — '^ 

87^35'.  4'',  84 

6°.  26'.  19'',  48 

Jupiter 

87.  55.  ii,  08 

5.  3i.  20,  Si 

Mars 

85..  59.  24,  84 

10.  4o.  58,  89 

La  Terre 

89.  16.  44>  0^ 

I.  55.  22,  39 

'     Vénus 

89.  42.  19,  84 

^  0.  47.     7,  08    ^ 

Mercure 

81.     5.     6,  92 

23.  40"     0-  38 

Si  Von  compare  les  équations  i  -—7  cost?iz:  (1—7^/5   et   s^zn-— — - 

CS-  I29-'  <l))r  il  viendrai  /  ,    ^ 

^— a  (I —7^/  — Ay'(a=^— c^)  rry  «5;; 

d'^où  il  suit  qu'un  cercle  (Fig.  38,),    décrit  du  centre  S,    el  au  rayon   Sp  qui 
est  la  moyenne   prjOportionnelle  entre  le  grand  et  le  petit  demi -axes  de  l'el- 
lipse, la  coupera  dans  les  deux  points,  où  l'équation  du  centre  e&t  un  maximum. 
Le    point    où    la  planète   est    à    sa  distance  moyenne,,    se  trouve ,    en 

faisant  ztma  dan&  l'équation  zziz—^— -^  d'où  iî  suit  cosvzi:7:  les  noints 

de'  la  distance  moyenne  et  de  la  plus  grande  équation,  sont  donc  très- près 
Fun.  de  Fautre,  mais:  le  premier  point  est  plus  près  de  l'aphélie  r  la  distance 
àe  ces  deux  points;  e&t  dans  l'orbite  de  Mercure  à  peu  près-  3%  dans>  celle  de 
fe  terre  j  4'  24'^' 

§.  i^j.'  Toutes  les  recîiercîies  des  astronomes  y  depuis  Hipparque  jus" 
gu'à  Kepler,  avaient  prouvé,  que  le  lieu  vrai  des-  planètes,  et  surtout  celui 
di*  soleil,  est  trouvé  avec  «ne  précision  très-'approchée  de  la  vérité,  en  sup- 
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posant  îe  moLvv^ment  uniforme  autouï  d'un  point,  situé  dans  k  ligne  clés  ap- 
sides, et  aussi  éloigné  du  centre  que  le  soleil  ou  la  terre  (§.  gS.).  Il  était 
naturel  de  présumer,  que  cela  pourrait  encore  avoir  lieu  dans  l'ellipse,  où 
le  point  d'égalité  serait  le  second  foyer*  et  la  supposition  de  l'uniformité  du 
mouvement  autour  du  foyer  opposé  au  soleil  est  appelée  Xhypothëse  elliptique 
simple;  car  en  effet,  les  calculs  dans  cette  hypothèse  sont  extrêmement  simples. 
La  planète  étant  en  V  \Fig.  38=),  l'anomalie  moyenne  est  suivant  cette  hy- 
pothèse AFP  zz  p.,  l'équation  du  centre  FFSni  fJt- -^  v.  Ayant  pris  sur  la 
prolongation  de  FP,  IFD  zi:  ABzr:  2  a,  on  aura  PDzuPSzr^^  vu  que  dans 
reliipse  FP -j-SP  zr:  2a:  DPS  est  donc  un  triangle  isoscèîe,  et  FPSrzraD,. 
Connaissnt  dans  le  tdangle  ©SF,  les  x:ôtés  D  F  rz  2  a,  F.S  zi:.2  c,  et  l'angle 
compris  DFSiz:i8o°- — p.,  la    li igonométrie  donne 

tangDzz:  - — ■ ,   cest-a-dire,  (i)  ....  tang' ■;=:- — ,   et 

FD-fFS      FD— .FS  FSD-hFBS  FSD  — FDS 

— -._ : :;  tang- ;  tang- .,  ou 

I  2  2  °  .2  °  5  ' 

ju,      ,         FSD  — PSD       .  M    ^         V      , 

a-^  c:a  —ci:  tang  ~  :  tang ~  :  :  îang—  :  tang  —.5  de  11c 

v     1 — y ,      p'     p  ,      R 

(2)  .,  .  .tang--  =  — -^  tanj  -=™  iang  -. 

-_,  .  .    oT.  SFsin/x  zaysinfJ.  ,,  ^ 

Le  rayoa  vecteu»  ^  est  SP  =-—7 ^  =  -. ^;  et  i  équation  (i)-doîiiï@ 

■^  sin  (ja  —  V)        sm^^p,  —  V)        , 

■      f  .         ûVsiii  u'fi  ■4-T'''cosu)       ,,    ,     ,. 

sin  (M, -— v)  zz T-—,  d'où  ion  tue 

Pour  voir,  à  quel  point  ces  résultats  sont  justes,  nommons  v^  Tanomaîlè 
vraie,  trouvée  par  c-ette  méthode.  L'équation  (3)  donne  à  très-peu  près 
z -ZHL  a  {i  A^  y  cos  \k')  au  lieu  de  ^  zza  (i -{-'y  cos  e),  qui  est  sa  juste  vaîeur 
(§.  128.  (})),  ensorte  que  les  anomalies  moyenne  et  excentrique  sont  confon- 
dues. L'équation  (2)  donne,  <5n  déveioppant  jusqu'à  la  troisième  puissance  d« 
rexceniricilé  et  des  anomaiies, 
{ang-zz:(i~-7)(i~7+-7^--73)tang-^~(i~'27-|-27=^--2T3/^-f  ^V 

e^  Ton  a  (g.    128.  (3)) 

V  t    v[i  —  y'A       /         r.    \   ^^      '^'V^    I   ^'^ 

tang^zr.  iang  --^-i-~;Jz=(x  ^  7  + ---j  (^+-^]. 
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Or  rêqnation(2)  (§.  128.)  donne  ni,=z:(i4-'V)  e  —  -r^^-  En  faisant  donc  (i-f-'V)£ 

—  ^t-|-Ala3  =:(!-}- 7)  e—|Ê3_[:A(r-}-7)3a3,  on  aura  A  — ^  (i -|- 7)-3,  et 
«i=)x(i— 7-1-7"— 73)4- 1^(1— 47 -j-io7^M.3,  et  ê3z=]u,3(i  —  37-i-67*— io73), 

V 

En  substituant  cela  dans  la  valeur  de  tang— •  que  nous  venons  de  tiouver, 
on  aura  apriès  toutes  les  réductions, 

tang^i=-(i  —  27-j-|7^— 3  7î)-f-^(i  —  ^7  — y-|-  11  .73). 

La  comparaison  de  cette  expression  avec  celle  qu  on  a  trouvée  pour  tang  -^^ 
fait  voir  qu'elles  diffèiènt  déjà  dans  la  seconde  puissance  de  l'excentricité: 
il  est  donc  inutile  de  s'y  arrêter  plus  iongiems. 
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CHAPITRE      VI  IL 


Détermination  des  orbites  par  observation. 


p 


§.   142.    JL  our  déterminer  l'orbite  d'une  planète,  il  faut  connaitre 

1.  le  plan  dans  lequel  elle  se  meut, 

2.  la  nature   de  la  courbe  qu'elle   décrit, 

3.  la  position  de  cette  courbe  dans  le   plan   de  son  orbite, 

4.  la  loi  suivant  laquelle  la  courbe  est  parcourue. 

La  loi  (4)  est  donnée  par  l'application  de  la  seconde  loi  de  Kepler  à  la  na- 
ture de  la  courbe  (2  :  la  position  (3)  est  déterminée  par  celle  du  grand 
axe  ou  par  la  longitude  des  apsides;  la  courbe  (2)  est  déterminée  en  gé- 
néral par  la  première  loi  de  Kepler;  la  Jb?yne  particulière  de  l'ellipse  est 
donnée  par  l'excentricité,  et  sa.  grandeur  par  le  grand  axe  qui  est  trouvé 
au  moyen  de  la  révolutioîi  ou  du  mouvement  moyen ,  suivant  la  troisième 
loi  de  Keplerj  et  le  mouvement  moyen,  étant  déterminé  par  la  comparaison 
des  observations  les  plus  anciennes ,  est  de  tous  les  élémens  celui  qui  est 
le  mieux  connu.  Les  élémens  d'une  orbite  sont  donc  de  deux  espèces,  les 
uns  se  rapportant  à  la  position  du  plan  de  l'orbite,  les  autres  à  la  nature 
et  la  position  de  VelUpse,  Mais  il  ne  suffit  pas  aux  astronomes ,  de  connaî- 
tre tous  les  points  où  la  planète  se  trouvera  successivement;  il  leur  importe 
aussi  de  savoir  le  tems  où  elle  occupera  chaque  point;  et  ce  tems  est  trouvé 
à  l'aide  du  mouvement  moyen ,  de  la  nature  de  l'ellipse ,  et  des  loix  de 
Kepler,  dès  qu'on  connaît  le  tems  où  la  planète  s'est  trouvée  dans  un  point 
donné ,  c'est-à-dire  Yépoque.  Le  plan  de  l'orbite  étant  déterminé  par  son  in- 
tersection avec  le  plan  de  l'écliptique,  et  son  inclinaison  à  ce  plan,  il  y  a 
en  tout  les  élémens  gui  vans  à  déteraiiner.  -    " 
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ï.  La  ligne  des  noeuds^  2.  VlncUnaison;  3.  le  mouvement  mojenj 
4-  ^excentricité^  5.  la  longitude  de  l'aphélie;  6.  répoque. 
Les  trois  derniers  que  j'appellerai  les  élémens  elliptiques,  sont  proprement  l'objet 
de  ce  Chapitre;  car  on  a  vu  (§.  107.  108.),  comment  les  deux  premiers  sont 
trouvés,  et  ces  méthodes  suffisent,  pour  réduire  à  l'orbile  le  lieu  dans  l'é- 
cliptique,  que  donnent  les  observations;  le  lieu  sur  l'orbite  sert  à  déterminer 
les  élémens  elliptiqueà,  au  moyen  desquels  la  ligne  des  noeuds  et  l'incli- 
naison sont  corrigées,  ainsi  qu'on  l'a  vu  plus  haut.  Cette  correction  n'étant 
qu'une  répétition  des  mêmes  méthodes,  il  serait  inutile  d'en   dire  d'avantage. 

Çuant  aux  élémens  elliptiques,  les  méthodes  connues  du  tems  de  Kep-  ^ 
1er,  et  imaginées  par  lui,  ont  été  développées  dans  les  Chap,  V.  et  VI-  Il 
nous  reste  donc  à  exposer  les  méthodes  inventées  par  les  astronomes  moder- 
nes, lesquelles  ont  le  but,  de  corriger  les  élémens,  déterminés  par  les  anci- 
ennes méthodes.  Elles  supposent  donc  qu'on  connaît  les  élémens  elliptiques 
à  peu^  près,  et  'les  noeuds,  l'inclinaison,  et  le  mouvement  moyen  exactement. 
Pour  voir  l'intime  liaison  qui  existe  entre  toutes  ces  méthodes,  malgré  leur 
différence  apparente,  il  sera  bon  d'envisager  cet  objet  sous  un  point  de  vue 
plus  général. 

Le  lieu  d'une  planète ,  et  par  conséquent  aussi  son  orbite,  composée 
de  tous  ces  points,  est  déterminé  par  la  grandeur  du  rayon  vecteur  et  par 
sa  situation,  ou  l'angle  qu'il  fait  avec  la  ligne  des  équinoxes.  Toute  l'adres- 
se des  observations  anciennes  et  modernes  consiste,  à  séparer  ces  deux  élé- 
mens, en  déterminant  chacun  en  particulier  par  observation,  afin  qu'on  puisse 
choisir  la  situatix)n  la  plus  favorable  pour  l'un  et  pour  l'autre.  La  direction 
du  rayon  vecteur  se  trouve  immédiatement  par  les  oppositions;  et  comme 
celles-ci,  à  cause  du  rapport  irrationnel  entre  les  révolutions  des  planètes, 
arrivent  continuellement  dans  d'autres  points  de  l'orbite,  on  peut  déterminer 
successivement,  par  les  oppositions  seules,  tous  les  pointa  de  l'orbite,  ainsi 
que  les  époques  oii  la  planète  s^y  trouva.  Delà  il  résulte  la  loi,  suivant  la- 
quelle le  mouvement  héliocentrique  dépend  du  tems,  ou  la  formule  qui  doua- 
ne la  longitude  vraie;  d'autant  plus  que  les  inégalités  s'anéantissent,  pour  reve- 
nir dans  le  même  ordre,  au  bout  de  chaque  révolution:  d'où  il  suit,  que  cette 
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formule  pourra  être  développée  en  série  suivant  les  sinus  des  angles,  propor- 
tionnels au  tems,  et  de  leurs  multiples,  Un  petit  nombre  d'observations^  faites 
dans  les  situations  les  plus  favorables,  suffira  pour  déterminer  les  coëfficiens 
de  cette  séi-ie.  Pour  trouver  la  grandeur  du  rayon  vecteur,  les  observations 
les  plus  utiles  sont  celles  des  quadratures  des  planètes  supérieiares,  parceque 
c'est  là  que  le  rayon  vecteur  se  présente  dans  toute  sa  longuenr^  étant  per- 
pendiculaire au  rayon  visuel.  L'observation  donne  l'angle  à  la  terre,  celui 
au  soleil  est  donné  par  la  loi  précédente:  ce  qui  sutïit  pour  trouver  le  rayon 
vecteur  en  parties  du  rayon  de  l'orbe  terrestre,  par  la  solution  du  triangle 
formé  par  la  terre,  le  soleil,  et  la  plané leo.  Or  les  quadratures  arrivant  aussi 
constanniient  dans  des  points  difiéiens  de  Toi  bile,  on  trouvera  de  la  même 
manière  la  loi  qui  a  lieu  entre  le  tems  et  le  rayon  vecteur^  et  entre  celui- 
ci  et  la  longiludei  on  pourra  donc  construire  toute  l'orbite.  S'il  s'agit  d'une 
planète  inférieure^  les  plus  grandes  digressions  seront  employées  au  lieu  des 
quadratures^ 

§.  ii\i.  ^\  ^  au  moyen  de  ces  méthodes  ^  on  déduit  la  longitude  des 
noeuds  et  l'inclinaisou  des  orbites  planétaires,  des  observations  modernes  et 
anciennes,  on  apercevra^  que  les  inclinaisons  n'ont  éprouvé  que  des  change- 
mens  inconsidérables^  tandis  que  les  noeuds  ont  eu  un  mouvement  très-sensi- 
ble, quoiqu'assés  lent,  pour  pouvoir  être  regardé  comme  uniforme^  dont  il 
est  aisé  de  se  convaincre,  en  calculant  avec  ce  mouvemeni:  uniforme,,  le  lieu, 
des  noeuds  pour  une  époque  intermédiaire,  et  en  le  comparant  avec  les  ob- 
servations. On  verra  dans  l'astronomie  physique ,  que  le  mouvement  de& 
noeuds  naît  des  actions  mutuelles  de  toutes  les  planètesi  conséquemment,  les 
situations  lelatives  des  orbites  étant  changée&  par  cette  action^  le  mouvement 
ne  peut  pas  éire  à  la  rigueur  de  la  même  grandeur  dans  tous  les  tems,  ou 
uniforme:  il  est  aussi,  évident,  que  les  inclinaisons  éprouveront  également  de». 
variations^  mais  elles  sont  à  peine  sensibles.  La  table  suivante  présente,  sui- 
vant M.  Delambre,  l'inclinaison  et  la  longitude  du  noeud  ascendant  pour  le 
commencement  de  l'an  1801  ,  ainsi  que  le  mouvement  des  noeuds  rela- 
tivement aux  étoiles  fixes,  ou  dans  l'espace  absolu,  pour  100  années  luii- 
eanes. 
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inclinaison 

Longitude  du  Çc 

Variations 

séculaires 

^ 

1801 

1801 

Noeud 

Inclinaison 

2°.  29^  38'^ 

3^21°.  55'.  47'', 

—  2266^,46 

—  i5^5i3i 

^ 

r.    18.   52. 

3.     8.   25.  34. 

—  1577,  57 

—  22,  60S7 

(? 

r.  5î,     0. 

I.    18.      I.  28. 

—  2328,  44 

—     0,  1023 

2 

3.  23^  35. 

2.     14.     52.    40' 

—  1869,  80 

4?    5522 

^ 

7.     0.     0. 

T     IX    .^7.  3t. 

—    782,  27 

•4-  t8,  iBtîi- 

Cette  table  nous  apprend,  que  les  noeuds  de  toutes  les  orbites  rela- 
tivement à  l'écliplique  ont  un  mouvement  rétrograde,  que  Mercure  est  la 
planète  qui  s'écarte  le  plus  de  l'écliptiq^ue ,  et  que  Jupiter  s'en  écarte 
le  moins.  .~ 

§,  î44'  On  a  vu  (g.  i4o.)^  qu'il  est  aisé  de  trouver  la  plus  grande 
équation  que  je  nommerai  ce,  au  moyen  de  l'excentricité  7,  et  réciproque- 
ment, en  donnant  à  7  une  valeur  qui  satisfait  à  la  plus  grande  équation. 
11  est  donc  indifférent,  laquelle  des  deux  quantités  y  7,  œ,  sera  déterminée 
immédiatemment  par  observation.   Les  méthodes  suivantes  conduiront  à  ce  but, 

L  Soient  {l'ig.  3g.)  S  le  soleil,  M,  N,  deux  lieux  héliocentriques,  oi^i 
la  planète  a  été  xjbservée  près  des  points  où  l'équation  est  un  maximum 
et  qui  sont  éloignés  d'environ  90°  des  apsides  dont  la  position  est  à  peu  près  con- 
nue; et  soient  m,  «,  les  lieux  moyens  qui  répondent  aux  lieux  vrais  M  N  et 
qui  sont  toujours  entre  le  périhélie  B  et  les  points  M,  N.  Ainsi  on  connaît 
par  observation  l'angle  MSN,  et  l'intervalle  de  tems  donne  le  mouvement 
moyen,  ou  l'angle  m^n.  Les  lieux  héiiocentriques  sont  trouvés  par  une  op- 
position, ou  en  réduisant  au  soleil  les  observations  géocentriques,  à  l'aide 
des  élémens  à  peu  près  connus»  Si  M,  N,  sont  les  points  mêm-es  de  la  plus 
grande  équation ^  on  a 

MSmz^NSwn:^?',  ou  //zS/z  —  MSN  =  2  ^. 
Mais  comme   ces   points   ne  sont   pas  connus  exactement,    on  choisira  parmi 
un    grand    nombre   d'observations,    deux   qui    donnent    un  maximum   pour  la 
différence  des  angles  MSN  et  wS/n  alors  on  peut  supposer  wS«— MSN-^2<Pj 
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parceqùe  i'équation ,  étant  près  de  son  maximum ,  ne  change  qu'insensible- 
ment.    Cependant  cette  méthode   ne  donne  pas  une  grande  précision. 

IL  Les  observations  des  conjonctions  inférieures,  ou  des  passages  sur 
le  soleil,  sont  très-rares;  et  par  rapport  à  Mercure,  dont  les  passages  sont 
plus  fréquens,  elles  ne  sont  pas  favorables  à  ce  but,  parceque  cette  pla- 
nète, en  passant  sur  le  soleil,  n'est  éloignée  des  apsides  que  de  28**,  Il  faut 
donc  employer  une  autre  méthode  qui  est  également  applicable  à  toutes  les 
planètes.  Ayant  trouvé  par  la  méthode  précédente  les  angles  MSN  et  mSn^ 
on  ôtera  des  longitudes  vraies  M,  N,  la  longitude  de  l'aphélie  A  connue  à 
peu  près,  et  Ton  calculera,  avec  l'excentricité  supposée^  les  équations  du  cen- 
tre MrSfjî,  NS«,  qui  conviennent  aux  anomalies  vraies  ASM^  ASN;  ce  qui 
donnera  les  longitudes  moyennes,  et  Fangle  mSn.  On  donnera  successivement 
d'autres  valeurs  à  7^  jusqu'à  ce  que  l'angle  mSn,  calculé  de  cette  manière,, 
soit  égal  à  celui  qui  est  donné  ^par  le  tems  écoulé  entre  les  deux  observa- 
tions. Il  est  visible,  que  cette  méthode  sera  d'autant  plus  exacte,  que  les  ob- 
servations M,  N,    sont  plus  près  des  points  oii  l'équation   est  un  maximum. 

m.  Relativement  aux  planètes  inférieures,  l'observation  de  la  plus 
grande  digression  KT  S,  la  planète  étant  très-près  de  l'aphélie,  fournit  un  moyen 
bien  simple  de  trouver  l'excentricité.  Av«c  les  élémens  supposés  on  calcu- 
lera la  longitude  héliocentrique  qui  donne  l'angle  A  ST.  Connaissant  donc 
dans  le  triangle  ATS,  les  angles  ATS,  AST,  et  le  côté  compris  ST,  on 
trouvera  le  côté  SA  qui  change  insensiblement  près  des  apsides.  Il  est  donc 
facile  d'en  conclure  la  distance  q  dans  Faphélie  même  (§.  116.)  Par  le  même 
procédé,  lorsque  la  planète  est  près  du  périhélie  B,  on  trouvera  la  plus  cour- 
te distance  p  dans  le  périhélie;   d'où  Ton  tirera 

On  peut  aussi  calculer  la  longitude  héliocentrique  ou  i'angle-AST,  l'anomalie, 
et  le  rayon  vecteur  SA,  avec  la  longitude  des  apsides  et  l'excentricité  suppo- 
sées. Cela  posé,  les  côtés  SA,  ST,  et  l'angle  compris,  donneront  dans  le  mê- 
me triangle,  l'angle  ST  A:  on  changera  donc  l'excentricité,  jusqu'à  ce  que  l'an- 
gle STA  se  trouve  égal  à  la  plus  grande  digression  observée.  L'obser'vation 
de  la  plus  grande  digression  est  nécessaire,  afin  que  TA  touche  l'orbite,  au 
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lieu  de  la  couper,  ce  qui  donnerait  deux  points  A.  Si  la  planète  a  été  ob- 
servée assés  près  des  apsides,  pour  qu'on  puisse  supposer  S  AT  z:::!  go*',  on 
connaît  J.rois  parties  du  triangle  S  AT,  d'où  l'on  trouvera  immédiatement  ASzz^. 

§.  145.  La  meilleure  méthode  pour  déterminer  la  ligne  des  apsides 
de  la  terre,  est  sans  doute  celle  de  Kepler  (§.  90.  91.);  mais  pour  les  autres 
planètes,  il  faut  se  servir  d'une  des  méthodes  suivantes. 

I.  L'observation  de  deux  longitudes  héliocentriques  M^  N,  donne,  eora.- 
me  ci-dessus,  les  angles  MSNziza  et  /nS«=z3.  Connaissant,  par  les  méthodes 
précédentes,  l'excentricité  exactement,  et  le  lieu  des  apsides  à  peu  près,  on 
aura  les  anomalies  vraies  ASM,  A  S  N,  et  les  équations  du  centre  correspondan- 
tes, g',  h\  d'où  l'on  tirera 

ASm:=:ASM-f-/,   ASn  =  ASN-|- A',  donc  mS/i=z  a -|-/-f  A'zr  (5'. 

Si  p'  n'est  pas  égal  à  (3,  il  faut  changer  les  équations  g\  h'  jusqu'à  cô  qu'on 
trouve  a. ■\- g' -^^ h' zzL  ^ \  et  comme  l'excentricité  est  supposée  exacte,  on  ne 
changera  que  l'anomalie ,  c'est-à-dire  l'aphélie.  Mais  il  est  plus  sûr  de  faire 
les  observations  près  des  apsides,  où  l'équation  est  nulle,  et  par  conséquent 
une  erreur  commise  relativement  à  l'excentricité,  influe  moins  sur  les  équa- 
tions ^,  h'.  En  général,  la  ligne  des  apsides  est  déterminée  par  la  diffé- 
rence qui  se  trouve  entre  p'  et  (3:  elle  le  sera  donc  d'autant  plus  exacte- 
ment, que  (3' —  p  change  plus  rapidement.  En  nommant  g,  h,  les  véritables 
équations,  on  aura  p' — ^zH-g'-^-h' — g  — h,  dont  la  rariation  dg'-\-dh^ 
sera  la  plus  grande,  lorsque  dg'  et  dh'  sont  des  maxima,  et  tous  les  deux 
ou  positifs  ou  négatifs:  d'où  il  suit,  qu'il  faut  choisir  deux  observations  qui 
sont  faites  peu  de  tems  avant  ou  après  l'aphélie,  et  le  périhélie.  Soient  par 
ex.  a  et  p  les  deux  observations;  alors,  la  ligne  des  apsides  étant  trans- 
portée de  AB  en  aè,  les  deux  équations  g%  h',  diminuent  en  approchant 
des  apsides.  Mais  si  l'une  des  observations  était  faite  après  l'aphélie,  et 
l'autre  avant  le  périhélie,  en  a  et  7,  g'  diminuerait,  tandis  que  â' augmenterait^ 
§'  —  p  ne  changerait  donc  qu'insensiblement.  Il  est  donc  plus  sûr,  de  com- 
parer une  observation  près  des  apsides  en  a,  avec  une  autre  près  de  la 
plus  grande  équation  en  M:  alors  d^  sera  un  max^irnum^  et  d  h'  nul. 
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lî  II  est  aisé  de  voir,  que  les  méthodes  précédentes  (§.  i44'  IL  Hî.) 
sont  également  applicables  à  ce  problème,  avec  cette  différence,  que  les  ob- 
ser\aiions  (IL)  seront  faites  près  des  apsides,  afin  que  les  équations  calcu- 
lées avec  une  certaine  excentricité,  changent  plus  rapidement,  si  la  ligne 
des  apsides  est  déplacée.  Les  observations  (ÎII.)  au  contraire  devront  être 
faites  aux  environs  des  moyennes  distances,  pour  que  le  rayon  vecteur  AS 
éprouve  un  plus  grand  changement  par  un  petit  déplacement  des  apsides. 

§.  a 46.  Les  méthodes  précédentes  donnent  l'un  des  deux  élémens,  les 
apsides  ou  l'excentricité,  l'autre  étant  exactement  connu:  elles  servent  donc 
h  corriger  mutuellement,  l'un  par  l'autre.  On  se  rappellera  que  deux  obser- 
vations, faites  aux  apsides  ou  dans  les  moyennes  distances,  sutîisent  pour 
cet  effet.  En  conséquence,  si  Ton  y  ajoute  une  troisième  observation,  éloi- 
gnée des  deux  autres  d'environ  90",  on  atteindra  les  deux  buts,  et  l'on 
pourra  corriger  à  la  fois  les  trois  élémens  elliptiques,  le  lieu  des  apsides^ 
Vexcenir'idiêj   et   Vc'poque, 

Supposons  que  les  trois  observations  soient  M,  N,  a,  et  que  A  SB 
soit  la  véritable  ligne  des  apsides,  qui,  par  une  fausse  hypothèse,  a  été  placée 
en  a  hy  ensorte  qu^'en  nommant  le  petit  angle  AS^iizco,  et  la  vraie  longitude 
de  l'aphélie  A,  sa  longitude  supposée  sera  A'ii:A-}-to.  En  ôtant  A -{- w 
des  longitudes  héliocentriques,  observées  en  M  et  N,  on  aura  les  anomalies 
vraies  aSMiizi;,  cSNzrw^  leurs  justes  valeurs  étant  A  S  M  m  1; -f- '^^j 
ASNiz:j^  —  tu.  Soit  la  plus  grande  équation  zng^  et  la  valeur  qu'on  lui  a 
attribuée  suivant  les  tables  ou  une  fausse  hypothèse  zzz  g^ zn g  ■-\- ^ ',  la  vraie 
dpoque,  ou  longitude  moyenne  lors  de  la  première  observation  en  M  ou  772  mL, 
celle  qu'on  a  supposée  ==:  L' zn  L -|- ^ '•  il  s'agit  de  déterminer  les  trois  erreurs 
w,  ^,  X  Les  observations  donnent  les  longitudes  vraies  en  M  zn  M,  et  en 
Nzi:N,  donc  l'angle  MSN  z=:  N  —  M  zr  a,  et  le  tems  écoulé  donne  l'angle 
inSn-zzQ,     On  trouvera  par  le  calcul,   les  longitudes  moyennes 

en  m  zz  L  -4-  X ,     en  «  m  L  ^-  X  -j-  Pi 
les  longitudes  vraies 

en   M  — M'zziL  +  X—^-  — ^,     en  N  zzN'zz  L  + X -|- (3  H-â' -|- ^ 
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Or  on  a  M:=:L  — ^,  N^nL-fp-f ^,  donc  M  —  M—X—'^,  N'  — N" X-}-^, 
d\)ù    il    suit 

X— -^ ^-A- i  et   ^:=i~ ■ ^ \ 

1  1 

Cela  donne  la  vraie  époque  pour  la  première  observation  zzïizull — X,  et 
la  plus  grande  équation  corrigée  zzzgzzig^  —  ^,  xiinsi  que  î'excentriciié  corrigée. 

L'époijue  corrigée  L,  le  mouvement  moyen  connu,  et  la  longitude  dé 
l'aphélie  supposée  A -f- ^^>  donnent  pour  l'instant  de  la  troisième  observation 
en  a,  ranômaiie  moyenne,  d'où  l'on  conclura,  à  l'aide  de  l'excentricité  corri- 
gée y,  Tanomalie  vraie  «Sa  et  la  longitude  vraie  zz:  «S  a  4- A -j- w.  Si  elle 
n''est  pas  parfaitement  d'accord  avec  la  longitude  héliocentrique,  observée  en 
OL,  l'erreur  ne  peut  naîtra  que  de  w.  ^  En  nommant  donc  E  la  longitude  mo- 
yenne en  a,  G  la  longitude  vraie  observée,  l'équation  du  centre  sera  B  —  Czzh.. 
Or  l'excentricité  7  étant  connue,  il  est  aisé  de  trouver  l'anomalie  vraie,  à 
laquelle  convient  Téquation  h:  en  la  nommant  v,   on  aura  la 

longitude  vraie  de  l'aphélie,    AmC— v,     et  w  =z  A' — C  4- v. 

§.  147.  Le  seul  inconvénient  de  la  méthode  précédente  est  que  deux 
observations  doivent  être  faites  dans  les  points,  où  l'équation  du  centre  g  est 
«n  maximum.     Dans  d'autres  cas,  il  faut  procéder  de  la-  manière  suivante. 

En  nommant  A,  B,  C,  les  trois  observations ,  on  calculera ,  avec  les 
Yaleurs  supposées  et  très-approchées  de  l'excentricité  7  et  de  la  longitude  de 
i'aphélio  a,  les  anomalies  vraies  et  les  équations  du  centre,  qui  répondent 
aux  longitudes  vraies,  observées  en  A  et  Bj  les  équations  donneront  les  lon- 
gitudes moyennes,  et  leur  différence  qui  est  doniiée  par  le  tems  écoulé:  si 
elles  ne  se  trouvent  pas  d'accord,  on  changera  a  seul,  jusqu'à  ce  que  la  diffé- 
rence entre  les  longitudes  moyennes  calculées  soit  parfoitement  conforme  au 
iems  écoulé  entre  les  deux  observations.  Ensuite  on  changera  la  valeiir  de  7, 
on  procédera- de  même,  pour  déterminer  à.  De  cette  manière  op  trouvera 
une  série  de  valeurs  correspondantes,  7  et  a,  Y  et  a',  7^"'  et  a'',  etc.  Mais  deux 
couples  suffiront,  pour  en  coirclure,  par  interpolation,  une  autre  couple  quel- 
conque. En  effet,  si  l'on  opère  de  la  même  manière  ^ur  les  observations  A, 
C,  ou  B,  C,  en  employant  les  valeurs  tirées  de  deux  couples  précédentes  7,  a, 
©t  7',  a\  c€5  deux  résultats  indiqueront,  à  l'aide  d'une  simple  proportion^  de 

,  29 
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combien  il  faut  changer  7  et  a,  pour  que  la  différence  des  anomalies  moyen» 
ues  en  A  et  C  soit  d'accord  avec  le  tems  écoulé,.  Ces  corrections  donneront 
les  justes  valeurs  dé  7  et  a.  En  étant,  a  des  longitudes  héliocentriques  A,  B, 
C,  on  aura  trois  anomalies  vraies,  d'où  l'on  conclura^  au  moyen  de  rexcentri» 
cité  7,  les  équations  et  les  anomalies  moyennes,  lesquelleSj  étant  ajoutées  ave© 
.«j.  donneront  les  trois  époques  corrigées». 

Il  est  aisé  de  voir  par  ce  qui  a  été  dit  relativement  aux  méthodes 
précédentes,  que  le  résultat  de  celte  méthode  sera  pareillement  d'autant  plus 
eArtCt,  que  les  observations. sont  plus  près  des.  apsides  et  des  moyennes  distaa* 
eesj  et  que  l'excentricité  ou  le  lieu  des  apsides  sera  trouvé  avec  plus  de  sûreté, 
selon  que  deux  observations  sont. faites  près  de§  moyennes  distances  ou  près 
ées,apsideSo  1  ■  , 

Il  a  été  supposé  jusqu'ici,,  que   la  ligne   des   apsides  a  été  immobile 
pendant   l'intervalle   entre   les  deux   observations,,  ou  que  son  mouvement  est 
connu.   A  l'aide  d'une  quatrième  observation,   on  peut  déterminer,  par  le  pro» 
eé.dé  suivant j    non  -seulement   ces.  trois,  éiémens^.  mais,  aussi,  le  mouvement, 
lies   apsideSo 

§.  i4^'  Supposons  qu'oa  ait  trouvé ,,  par  les  tables,  ©u  suivant  uns 
:%usse  hypothèses . 

la  longitude;  de:  ràphélié  pour- une  époque  quelconque  ^  A,  ^ 
scn  mouvement  annuel.  ^  «5  re?centricité  ^r  7, 
el:  que  les  valeurs  exactes  soient,  A -)- -^^  <^~)~^^  'V  4"  J^  ^f  .S;,  j,  étant  les 
erreurs  qu'on  cherche.  En  nommai>t  L%  L"j  L'",  L^%  les  longitudes 
vraies  sur  l'orbite  aux  époques  des  observations  i,  11,  ÎII,  IV,  et  en  dé» 
signant .  les  tems  écoulés  ,  entre  les  observations  par  11  —  î,  III  —  I,  etc.  les 
mouvemens  moyens .  pendant;  ces  tems  donneront  la  différence  des  longitu= 
des.  moyennes  d'une  observation  à  l'autre, .  que  je  nommerai  M,  M',  M". 
On  ^conclura  de  A  et  a,  pour  les  époques  des  observations  If"ll,  lésion- 
giUides  de  l'aphélie,  A',  A'\  et  les  anomalies  vraies  v^^^h'-^-A^  t;"=L"— A''s 
avec  ces  anomalies  v%  v'\  et  rcxcentricité.  7 ,  on  calculera  les  anomalies 
moyennes  p/,  p/'-,  et  l'on  aura  le  mouvement  moyen  dans  le  tems  II «=- 1  :^ 
ii'S-—iJ'\    CG   qui.  doit  être  égal  à,  Mo     il.eïi  îésuUera- 
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Terreur  de  la  première  hypothèse,  ou  des  valeurs  A,  a,  7, 
k  =:  (/.'/'  —  ^lO  —  M. 
En  opérant  de  la  même  manière  sur  les  observations  I  et  II ,  avec 
les  valeurs  a,  7,  et  A-|-3A;  A'  et  K"  se  changeront  en  A!  -\-dK  et 
A"-|-3A,  parceque  a  a  conservé  la  même  valeur:  donc  v'  et  v'^  se  trans- 
formeront en  v'—dK  et  a;"— 5  A,  ensorte  que  3 1;' zrz  3  v''' zz:  —  3A;  et  par 
là   les    anomalies  moyennes    }xf,  \i!\    éprouveront  aussi    des  cliangemens   3fx', 

èïi/\     Or  7  étant  constante,  on   a  (%.   iSo.)  ^I^'^^t — ^; — r^  î  ou 

i'où  l'on  tirera  de  la  même  manière, 

l'erreur  de  la  seconde  hypothèse,  ou  des  valeurs  A-|-9A,    a,  7, 

i= (y' 4- ^p.'^— /x'— a/)  —  M. 

En  mettant  7-]- 97  à  la  place  de  7,  sans  changer  À  ni  a;  v'  et  i;'' 
n'éprouveront  aucun  changement^  mais  les  équations  du  centre  seront  chan- 
gées ,  et  par  conséquent  les  anomalies  moyennes  prendront  les  valeurs 
p/J^d\i/  et  M." -1-9/'.  Or  on  a  (§.  128.  (2),  §.  129.  (4))  9  ^i'— 97  sine, 
et  sin  £  -HZ. '-^ ,    d  ou  il  suit  ^.^ 

r:.    ri_  ^7  sir  U^y  (i  —  7^)  ,,  37  sin  1;^/ (i  — 7*)         ,    -^  ^   - 

l'erreur  de  Xdi  troisième  hypothèse,  ou  des  valeurs  A,   a,  7-}- 97, 
,  m—i  }i"  ^  [9  /']  -=  /..'-=-  [9  /x'J  }  -  M. 

Enfin  ,  si  l'on  met  a  -|-  9  a  à  la  place  de  a,  A'  et  K"  prendront  les 
valeurs  A'-\-dA.'  et  A"-]-9A'%  où  l'on  a  9A^— ^9a,  9A''=:Taa,  /  et  r 
étant  les  tems  écoulés  depuis  l'époque  de  A  jusqu'aux  observations  I  et  II. 
Il  en  résulte  9'u'zi:  — 9A'  et  9i;''=z:— -  9Â",    donc 

I3^.'>=_fii(!^;,  et  {a^"}^_lilli=2!L'. 

/     .  {i—^coiV'Y'  i    f-    /  (i_7cost;'')2* 

dou   il  viendra 

l'erreur  de  la  quatrième  hypothèse,  ou   des  valeurs  A,   a  -[-  9  a,  7, 

n  zi:  (^<-l- i  8/^''}  —  ja'—  {  a/ }  )  _- M. 

Il  suit  de  ce  qui  précède,  jqiie  la  substitution  de  A-|-9A  au   lieu  de 

à  change  l'erreur  k  en  l,  ou  que  9 A  augmente  l'erreur  k  de  /— ^.    Or  les 
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erreurs  étant  très-pelites  (par  livpoiîièse),  on  peut  supposer  que  la  variatioà. 
de  l'erreur '(/ ~ Â)  est  proportionnelle  à  sa  canse  (5 A):  d'où  il  suil  qu'en. 
augmentant    A   de  x,    Teffèt    sera  n:  -^- — ~  ,     du    que  l'erreur   /c  augmentera 

t^(3  tli i.     On    trouvera    de  la  même   manière,     qu  en   augmentant  7   de  j. 

■    1       T       '       ,  y  i''^  —  k^     ^   zin  —  k)        T-, 
et  a  de  z,  les   aecroissemens   de   A'  seront — \  et :; •     Ji,n   mettant 

donc  à  la  fois  A-f-'^V  "V+J^   "■-{--■>   à   la  place  de  A,  7,  a,   l'accroissement 

de  k  sera 

xlT^  —  k)   ^   y  [m  — h)    ■    z[n—k)_ 

Or  A-f-or,  'V -{- J;»  ^  "f" -2-»  so^^  ^^^  valeurs  exactes  r  il  faut  donc  que  cet  ac- 
croissement rende  l'en-eur  k  nulle,  d'où   il  résulte  cette   équation: 

__  x{l  —  k]    ,   y{m—.k)    ,    z{n~k)    _ 

(l).....0  K  -\ h : • 

En  opérant  de  la  même  manière  sur  les  observations  I  et  III ,  on  trouvera 
quatre  erreurs  k^  V^   m' ,  n' ,   qui   fourniront   l'équation 

et  la  combinaison   des  observations  I  et  IV  donnera   une  équation  semblable; 

\   J  '  '  '     •  I  ^4  '     ■       o»  /  '  à  a 

La  solution  des  «équations  ,(i)  (a)  (J>  donnera  les  trois  corrections  x,  y,,  z,  et 
les  valeurs  exactes,  A-\-x,  7 -f- j,  et  a-\-z;  et  cela  sutEt  pour  conclure  les 
longitudes  moyennes  qui  conviennent  aux  longitudes  vraies  L%  L^%  L^"j  L^''^ 
ou  les  époques  pour  l'instant  de  chaque  observation. 

^  i49-  On  peut  regarder  toutes  les  raétbodes  précédentes  comme  des 
applications  d'une  méthode  plus  générale  et  purement  analytique  {^),  Les 
élémens  elliptiques  qu'il  s'agit   de  corriger,  sont  : 

1.  La  longitude  du  périhélie .d^  une  certaine  époque  :ii:  B, 

2.  La  longitude  moyenne  de  la  planète,  ou  ïépoqiw  zz:  E^ 

3.  JJexceniricàé  zziy,  — 

4>  Le  demi  grand  axe^na,     ou   ce  qui    revient  au  même   en   vertu    de  la 
troisième  loi  de   Kepler,   le   moiivement  moyen  annuel  m  m. 

(Jl)  Foj.  Aitr,  t/iéor.  et  prat.  par  AI.  Velambre,  Chap,  JiAFil>  n.  I'o5, 
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îl  est  supposé  que  îous  ces  éiéiiK-;ns  sont  as!>é>i;  bi^'n  conniiSj  pour  n'avoir -lae* 
soin  que  de  peiiles  corrections,  dl5,  9E,  o'y^  da  ou  dm,  qu^jn  se  propose 
de  détenr.iner  par  observation,  et' que  l'orbite  de_  la  tene  est  exactement 
connue.  Soit  y^''^ig'  2:2.)  le  soleil  en  S,  la  terre  en  T,  la  pUiuèle  observée  en 
P,   L  son  lieu  réduit  k  Féciiptique  :  on  connaît  donc  i§.  b'4.) 

■STuro     TTL=:V,    LTSzn >!,    PTL  — (3'', 
Avec  ces  quantités  et  les  élémens  supposés,  on  calculera    §.-84.)  'v 

TSLizrX,    SPizzR,    SL~D,    stx  —  ^  ('sin  ^  =  ^-  sin  tiV 
En   nommant  (^  in  v  — /x    i'éqnation  du  centre,  et  i  le  nombre  d'années  écou- 
lées depuis  répoqce  jusqu'à  l'observation,  on  aura 

•kz=:E-^~Ém-\-(p,    et  YSL  z=  T/L  —  ^  —  TTL  —  ^  ~  V  — ^. 
Si  donc  les  éiémens  étaient  exacts,  on  aurait  X  rz  X' — ^,   ou  oznX — ^  (X'  —  ^), 
L'angle  X'',   donné  immédiatement  par  observation,    n'a  besoin   d'aucune   corre- 
ction,  si  robservation  est  sans  fautes    donc,   si  l'on  ajoute  à  X  et  ^  leurs  cor- 
rections 3X  et  d^,  on  aura  cette  équation  exacte, 

(0 .  ozzx  — (X'— ^, -j-ax  4-a$\ 

En  diiTérenli^nt  les  équations  \  :iz  F. -\- i  m -f- (p  et  U  sin  ^  nz  ?'Sîn  71,  où  r  et  y} 
sont  donnés  immédiatement   par   la  théorie  du  soleil  et  l'observation,    on  aura 

ax  —  aE-f /a/?2-|-acî),  Da^cos^  +  aD  sin^"  — o,  ou  a^=z—  —  tang^. 

En  subs'iiuant  ces  valeurs  en  (1),  il  viendra 

(2) .  —  0  —  X  —  ^a'  -  <j  -t-  aE  -[- ^a??2  -}-  acp  —  —  tang  ^. 

Les  équations  (G)  (I)  (§.  i38.  l'àg.)  donnent  v  —  p.  ou  (pzzzf,  et  z  ou 
DznaF,  /'  et  F  étant  des  fonctions  de  7  et  }l-,   on  aura  donc  d^^zzipdy -\-qd\i^ 

aDzzFa^;-|-aPa7-|-aQa,azz-^D-|-^^Pô'^  +  «Q^f<'>  ce  qui  étant  sub- 
stitu^é,  en    (2),   donnera 

(3)....o  =  X  — (X'-f)4-aE-f/a;?7^-;,a7H-^3,a---^tang5'^— .|tge(Pa7+Qa/x}. 
Si  l'on  nomme  M  le  moyen  mouvement  annuel  du  soleil,  on  aura  en  ver- 
tu de  la  troisième  loi  de  Kepler,  attendu  que  les  mouvemens  m.oyens  sont  en 
raison  inverse  des  durées   des  révolutions, 

1  :  «3;:  m^:  IVP,  ou   M-zzm.a^^    et  M  étant  sans   faute  5 

-t:i  l3  i  -\  ^  ^^  o      dm 

Q  .—i,  a  ^  a  m  -\-  p^  m  a  ^  a  a,  aonc  —  zn  ■ —  5  .  — -, 
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On  a  de  plus,  }xz:zE-\-tm- — B,   donc  d  }izz.dE-\"  td  tri' — 3  B.    En  subslî- 

tuant  ces  valeurs  au  lieu  de  — ^^^t  8/x,  en  (3),  il  viendra  celte  équation  de 
condition  , 

\>-X-(V-?)4-5E(TH-^-|Qtg^)+3;^^/^ 

Y  i-5'v(;,~|Ptg^)-i-aB(^Qtg?-9J 

Comme  il  n'y  a  que  quatre  quantités  inconnues,  d'E,  dm,  dy,  9B,  quatre 
observations  suffiront  pour  déterminer  toutes  les  corrections  des  élémens  el- 
liptiques. Chaque  observation  donnera  une  équation  de  la  forme  (A),  et  ces 
quatre  équations  donneront,  par  élimination,  les  corrections  dK,  dm,  37,  3B. 
Les  coëfficiv^ns  p,  g,  P,  Q,  sont  donnés  par  les  séries  (K)  (L)  (§.  i3g.),  savoir 
^  zz  2  7sinjx -|- |7^sin  2  ]a -f- cel. 

D  zizai  I  —  ,7  cos  ju,  -] (i  —  cos  2  m.)  j  -|-  cet.      —  rr  i  -j-  7  cos  /x  -|-  cet. 

7?  =12  sin jx-j-i  7  sin  2  jn,-|- cet.        ^  :zi  2  7  cos  p,-|--7^cos  2  ju,-}- r.et. 

P  ==  —  cos  /x  -f-  7  (i  — cos  2  JU.)  -\-  cet.         Q m  7sinja  -|-  7^sin  2  ju,  -f-  cet. 
Pour  la  plupart  des   planètes  on  peut    se  contenter  des  premiers   termes  qia 
sont  développés  ici,   ensorte  qu'on  aura  h  très-peu   près 

0  :=  X  —  (X'— ^)-j-aE(i -|- 27C0S/JI.— 7sin/xtg^-|-^7^cos2/x  —  ?7^sin2/xtg^) 

-\-dmff-f--  f—  -j-  2/ .  7cos/Jt, — t .  7sinju,tg^  -\-^J  .7^eos2)a  —  3  f  .7^sin2/xtg^)  f 

(B)    «^  '         /^  y  7a  .  >-» 

+37[  2sinft.+cos|xtg^+  —  (5sin2)u, — tg^+3cos2^(,tg^)+—  tg^(cos3|a — cos/a) 

-|-  7  3  B  (sin  /x  tg  ^  —  2  cos  p,  —  f  7  cos  2  jut,  -[-  1 7  sin  2  fx  tg  ^) 
Dans  la  JFï'g.  11.  on  a  supposé   ^— :X' — X:   donc  si   la  longitude  héliocentri- 
que  X   est  plus   grande  que  la  géocentrique   X',  tang  ^  sera   négatif. 

§.  i5o.  Les  élémens  elliptiques  étant  rectifiés,  on  pourra  corriger  les 
noeuds  et  rinclinaison  de  la  même  manière.  L'équation  XVI.  (§.  84.)  don- 
ne langBiz: — — — aZ_U_     valeur  exacte  de  la  latitude  liéliocentrique,  parce- 

sin  y\ 

que  7),  (3^  sont  donnés  par  l'observation^  et  i  par  les  élémens  corrigés.  En 
nommant  b  la  latitude  liéliocentrique  calculée,  et  3J,  3v,  les  corrections  des 
noeuds  et  de  l'inclinaison,  on  a  (§.  83.  III.)  tang  Z'zz:  tang  v  sin  (X  —  J),  et  5 
serait  égal  à  p,  è»— j3izo^  si  les  élémens  J  et  v  étaient  exacts.  On  aur» 
donc  l'équation  1 
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Ea  différentielle  de  tango  donne  — — =::— ^sin(X-^J)  — 3Jtangvcos(X— J>| 

ce  qui  étant  substitué  en  (i)j  donne  l'équation  de  condition 

(B)  0  -  ^  ^  P  -H  ^■o.H  (£l±i^^^  a  J  tang  v  cos  (X  -=- J)^^; 

©ù  l'on  peut  mettre,  pour  la  plupart  des  planètes,  cos  ^  ::=:  ï  et  cos  v  =:  i, 
DeUiX  observations  sulBsent  donc  pour  corriger  le  noeud  et  Finclinaison, 
parcfequ'elles  donnent  deux  équations  de  la  forme  (B),  dont  on  tirera  dJ  et 
?v,  ':  Mais  on  sait  que,  plus  il  y  a  d'observations,  plus,  le  milieu  sera  exact, 
§,  i5t.  Les  observations  qui  sont  destinés  à  déterminer  les  éiémens 
^'une  orbite,  doivent  être  faites  avec  la  plus  grande  précisicnj  et  il  faut  met» 
tre  le  même  soin  dans  le  calcul,  ou  dans^la  réduction  des  observations. 
Les  corrections  qui  doivent  être  appliquées  à  chaque  observation ,  à  cause 
àe  la  réfraction,  de  la  parallaxe^  de  l'aberration,  etc.  ont  été  développées 
plus  haut.  Mais  en  outre,  il  résulte  des  actions  mutuelles  des  planètes,  que 
leur  vrai  mouvement  s'écarte  plus  ou  moins  de  la  théorie  elliptique  qui 
(est  la  base  de  tous  les  calculs  prétéJenst  il  faut  donc  connaître  ces  petites 
perturbationSf  pour  en  délivrer  les  observations ^  et  pour  trouver  le  lieu  el& 
•pfîque  que  la  planète  occuperait,  si  elle  décrivait  une  ellipse  autour  du  soleil, 
suivant  les  lois  de  Kepier,  sans  être  troublée  par,  l'action  d'autres  planètes. 
Ces  corre(Jtions  sont  très-considérables  ^>  relativement  aux  orbites  de  Saturne 
et  de  Jupiter?  aussi  les  éiémens  de  ces  deux  planètes  étaient-ils  les  moins 
exacts,  avant  qu'on  pût  calculer  leurs  perturbations.  Il  en  naît  aussi  une 
correction  de  tous  les  éiémens,  à  l'exception  du  grand  axe  ou  du  mouvement 
ïnoyenj  savoir,  outre  le  mouvement  des  noeuds  et  la  variation  de  l'inclinai» 
son,  qu'on  trouve  ci-dessus  (§.  143,),  un  mouvement  des  apsides,  et  une  va^ 
nation  de  l'excentricité  ou  de  la  plus  grande  équation,  qui  se  trouvent  de 
la  même  manière  (§,  i4-^.)5  par  la  comparaison  des  observations  anciennes 
§t  modernes.  Le  grand  axe,  l'excentricité,  et  la  plus  grande  équation,  sont 
donnés  dans  les  §.  120,  140.  Les  autres  éléraens,  pour  le  3i  Décembre  180© 
à  minuit  de  Paris,  ainsi  que  les  variations  en  100' années  Juliennes j  sonè. 
ïenfermé*  dans  la  table  suivante* 
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1? 

Epoque 
gitude 

de  la  lon- 

moj^enne 
1 

Longitude 
du   Périhélie 

Viiiiatio 
de's  apsides 

:îs  séctilcuies 
de   rexcentricité 

4^1 5« 

.  20'.  32^'. 

2^29^   8^59^ 

-f^  94^07 

—  o,ooo3i.  2402 

0^ 

3.     13. 

12.  36. 

0.  II.     8.  35, 

+   6Qi,    86 

-j-  o,oooi5.  935f. 

$ 

2.    4. 

7-     2. 

II.     ar^  24.  24. 

-f-i582,    43 

4-  0,00009.  017^ 

$ 

3.  10. 

9.  i3. 

3.     9.   3o.     5. 

-|-  1.177^    Si 

-f-  0,00004.  i632 

? 

0.    10. 

44.  35. 

4.    8.   37.     I. 

—    267,    60 

—  0,00006.  27 II 

$ 

5.   ^3. 

56.  27. 

2.  14.  21.  47 

+   64^,    56 

-|-  0,00000.  3r67 
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CHAPITRE      ï 


Grandeur _  des  Planètes,  st  autres  'objets  reman 


§.  iSa.  Oi  l'on  tire  de  'roeil  deux  lignes  droites,  dont  l'une  est  dirigée 
yers  le  centre  d'une  planète ,  et  l'autre  tangente  à  sa  surface^  ces  deux  lignes 
se  réuniront  à  l'oeil  sous  ;un  angle  qui  esi  av^elé  Iq  derni-diamèlre  ^apparent  de  la 
planète.  Le  demi-diamètre  vrai  qui  joint  le  centre  et  le  point  de  contact,  est 
perpendiculaire  à  la  tangente  qui  .est  la  .distance  jde  la  planète  à  la  terre.  Eu 
jiomnianî  doae  -  ■ 

je  de!ui-diarnètre  apparent  de  la  planète  :=? ;,  ' 

le  demi-diamètre  vrai  ::zr  /•,, 

la  distance  de  la  planète  à  la  terre  zz'R, 
r       .  ' 

iOn  aura  tang  ^=:—  ,  ou  à  cause  de  la  petitesse  de  f^ 

rr 

^  étant  la  seule  de  ces  trois  quantités,  qui  ;puîsse  être  mesurée  immédiatement. 
Le  diamètre  apparent  étant  donc  en  raison  inverse  des  distances.,  il  sera  con- 
nu pour  une  distance  quelconque ,  s'il  a  été  mesuré  à  une  certaine  distance,, 
dont  le  rapport  à  celle-là  est  donné.  Dès  que  les  élém^ns  de  l'orbite  sont  con- 
nus, on  a,  pour  chaque  observation,  la  vraie  distance  d^e  la  planète  au  soleil 
et  à  la  terre,  en  parties  du  demi-grand  axe,  dont  le  rapport  au  rayon  de  l'orbe 
terrestre  est  donné  par  la,  troisième  loi  de  Kepler:  il  est  donc  aisé  de  réduire 
.chaque  diamètre  observé ,  à  celui  qui  aurait  lieu  à  une  distance  égale  au 
rayon  de  l'orbite  de  la  terre.  Ayant  réduit  aiitisi  les  diamètres  de  toutes  les 
planètes,  ces  diamètres  réduits  auront  entre  eux  le  même  rapport  que  les  vrais 
.diamètres,  parcequé,  dans  l'équation  ^  :=:  -  ^  R  a  la  même  valeur  pour  toutes 

30 


234  ASTRONOMIE     RATIONNELLE 

les  planètes.  Pour  déterminer  de  cette  manière  la  grandeur  relative  de  la  ter- 
re, il  faut  connaître  son  demi-diamètre  apparent  à  la  distance  moyenne  du 
soleil  à  la  terre,  ce  qui  est  la  parallaxe  du  soleil.  Les  derniers  passages  de 
Vénus  sur  le  soleil  on  fait  voir,  que  la  parallaxe  moyenne  du  soleil  est  W\  6; 
et  c'est  celte  valeur  qui  a  servi  de  base  à  la  table  qu'on  trouvera  dans  le 
§.  suivant. 

§.  i53.  On  a  ainsi  la  grandeur  de  toutes  les  planètes  par  rapport  à 
la  terre,  d'où  il  est  aisé  de  l'expi'imer  par  telle  mesure  absolue,  en  laquelle 
le  rayon  de  la  terre  est  donné.  Si  Ton  désigne  constamment  par  tt  le  rap- 
port  de  la  circonférence  d'un  cercle  à  son  diamètre,  on  aura 

la  surface  de  la  planète  nz  4  '^r  r^,  et  son  volume  zn  -  tt  r^. 
En  exprimant  toutes  les  grandeurs  en  lieues  de  France,  dont  aS  au  degré, 
on  peut  supposer  que  la  terre  est  une  sphère  d'un  rayon  de  i432  lieues,  par- 
«fequ'une  grande  précision  serait  ici  inutile.  En  nommant  donc  le  rayon  de 
la  terre  «=17432  lieues,  la  surface  de  la  terre  sera  ^tz  a'^z:i:^^'']6'^^oo  lieues 
cariées,  et  son  volume  ^Tra^zz  i23oo'354ooo  lieues  cubes.  En  multipliant 
donc  les  carrés  des  nombres,  renfermés  dans  la  seconde  colonne  de  la  table 
suivante,  par  4'^<^^j  et  les  cubes  par  |  tt  a^,  on  aura  les  surfaces  et  les  volu- 
mes des  planètes  en  lieues,  qu'on  trouve  dans  la  troisième  et  quatrième  co- 
lonnes. La  première  renferme  les  diamètres  apparens ,  réduits  à  la  distance 
moyenne  du  soleil  à  la  terre. 


0 

Diamètre 
apparent 

Jemi-diamètre 
oar   rapport  au 
f  iyon  de  la  terrf 

Surface  en 

millions   de 

lieues  carré e.«- 

Volume  en 
milliars   de 
iieues  cubes 

32'.     2'^,00 

III,  7442 

321770, 

4 

17162988 

i 

2,  5i,  7v 

9,  9831 

2568, 

2 

12238 

^ 

3.    6,  82 

10,  86]6 

3o4o, 

I 

15762 

s 

9,  00 

0,  6233 

7» 

1 

1,76 

à 

17,  20 

I,  0000 

25, 

8 

12, 3o 

ç 

16,  5c 

0,  9693 

23, 

7 

10,90 

^ 

6,  6^ 

0,  3837 

3, 

8 

0.60') 
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§.  t54.  Les  anciens  regardaient  les  corps  célestes,  comme  une  matière 
moins  grossière,  plus  pure  et  plus  parfaite,  que  la  terre^  mais  cette  idée  est  dé- 
mentie par  les  télescopes,  qui  nous  font  voir  les  planètes  à  peu  près  telles,   que 
la  terre    se  présenterait   à   la"mème  distance.     Si   l'oeil  était  assés  éloigné   de 
la  terre,    pour  en  voir  l'hémisplière    entier  qui  est  illuminé  par   le   soleil,  ce 
globe  paraîtrait  à  la  vue  simple  comme  un  disque  lumineux,    ou  comme  une 
étoilej   mais  on   distinguerait  avec  les  télescopes   les   différentes  parties   de   la 
terre:   les  mers,  les   déserts  sablonneux,  les  chaînes  de  rochers  ou  de  glaciers» 
,1e  beau  vert  des  forais    et  des   prés,    la  blancheur  éblouissante   de  l'hiver  et  . 
des   pôles,  les  volcans,    même  les  villes  qui  occupent  plusieurs  lieues,    cou» 
vriraient  la  surface  du  globe   de   taches    plus    ou   moins   noires    ou  brillantes^ 
et  la  terre,  éclairée  par  un   beau  soleil,   ferait  sans  doute  un  autre  effet  qu'à 
travers  un  voile  d'épais  nuages.    Les  télescopes  nous  montrent  la  plupart  des 
planètes,  couvertes  de  tâches   qui,   cependant,  se  distinguent  par  plusieurs  par- 
ticularités  d'avec  les   taches  que   la  terre   présenterait  à  la  même  distance. 

C'est    le  soleil    qui    a   le  premier   donné  lieu    à  cette  découverte,    qui 
fut   faite   en   1611    par   Galilée    ou  par    le  P.  Scheiner:    du  moins   ce  dernier 
a    observé    les  taches    du  soleil  avec   le  plus   grand  soin.     Depuis  ce  temsi  il 
est   rare   de  voir    le  soleil  sans  taches  noires    ou  grisâtres ,    dont  le   nombre,  _ 
ia  grandeur,   la  forme,  et  la  couleur,  changent  sensiblement   et  souvent  asses 
rapidement.     Les  unes  se  forment   devant  nos   yeux  au  milieu  du  soleil,  les 
autres  paraissent    au  bord   oriental  du  soleil ^    mais  toutes  passent  sur  le   dis- 
que  solaire ,    en   décrivant    des    lignes   parallèles.     Leur  diamètre  apparent  se 
raccourcit,  à  mesure  qu'elles  approchent  du  bord  du  soleil;   et  si  elles  parais- 
sent  plusieurs   fois  dans    le  soleil,    l'intervalle   entre   leur  disparition  au  bord 
occidental    du   soleil    et  leur  seconde   apparition    au  bord  opposé,    ou  ce  qui 
revient  au  niême,    le  tems  qu'elles   mettent  à  passer  derrière  le  soleil,  est  à 
peu    près  égal   à  la  durée    de  leur    visibilité    dans ,  le  soleil.     Ces  circonstaa- 
ces  prouvent  évidemment,  que  ce  ne  sont  pas   des  planètes  qui  circulent  au- 
tour du  soleil,    mais'  àes  taches  sur  la  surface    même   du  soleil,   ou  très-peu 
élevées  au  dessus  d'elle,  qui  tournent  avec  ce    corps  sur  un  axe.     La  plupart 
ne    dure    que  peu  de  tems,    et  la  plus  longue    durée  qu'on  ait  observée,  est 
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de  70  jours.  Il  arrive' parfois,,  qu'une  taclie,  après  avoir  disparu,  paraît' à  la 
même'  place  au  bout  de  quelque  tems*  On  a  observé  des  iaches  de  plus  de 
1/  de  diamètre,,  qui  par  conséquent  étaient  quatre  fois  pluS' grandes  que  la 
ierre,  dont  le  diamètre'  n'est  que  de  17''''  à  cette  distance. 

Parmi  ïe  grand  nombre  d'hypothèses  qu'on  a  imaginées  pour  expliquer 
ce  phénomène,  les  suivantes  méritent  le'  plus  d'attentiono  En  supposant  que 
le  soleil  est  un  nojau  solide  et  irrégulier,,  couvert  d'uii  fluide  qui  est  as- 
sujetti à  une  espèce  de  flux  et  de  reflux,  on  concevra  que  les  parties  plus 
élevées  du  noyau  se'  feront  voir  de  tems  en  tems  au  dessus  de  la  mer  de- 
feu,  ou  qu'elles  luiront  au  travers  d'elle f  on  verra  aussi  la  cause  de  cette 
couleur  plus  faible  qui  entoure  les  taches  comme  une  ombrer  le  sommet  de  ces 
montagnes  ou  isles:  est  parfaitement  noir,  tandis  que  les  parties  submergées, 
les  plus  voisines,   ne  sont  qu'imparfaitement  visibles   au  travers  du  fluide.   ' 

Si  l'on  regarde  les  taches  comme  des  caidtés  dans  le  corps  solide  et 
ïuisant  da  soleil,,  il  est  aisé  de  voir,  que  leur  milieu,  étant  le  plus  profond^ 
sera  aussi  le  plus  noir.  L'apparition  et  la  disparition;  des  taches  ne  suivant 
aucune  période,,  il  est  naturel  de-  penser,,  qu'au  moins  en  partie-  ce  «ont  de- 
vrais changernens  ou  des>  révolutions  qui  arrivent  sur  le-  soleilj,  oa  dans  son 
atmosphère». 

Comme  les  taches  qui  font  une  ré'volution  entière",  restent  un"  pei» 
plus  de  tems  derrière  le  soleil,  ou  invisibles,  qu'elles  ne  sont  visibles  sur  Je* 
disque  solaire,  il  s'en  suit,,  qu'elles  sont  un  peu  éloignées  du  soleil,  ou  qu'el- 
les se  trouvent  dans  son,  atmosphère,,  formant  une  espèce  de  nuages  dont  le 
contour  est  nécessairement  plus  mince  et  moins  opaque  que  le  milieu.  Cela 
suppose  que  l'atmosphère'  du  soleil  est  luisante,  que  par  conséquent  la  lu- 
mière du  soleil  est  proprement  celle'  de  son  atmosphère,  et  que  nous  ne  vo- 
yons; pas;  le-  corps  solaire,  mais  des  nuages-  qui  fe  couvrent^  eî  qui  sont  lui- 
sanS'  comme  ceux  de'  la  terre^  mais  d'une  lumière  propre  et  non-empruntée^ 
il  est  possible  qu'il  en  est  de  même  des  planètes,  quoiqu'à  un  moindre  de- 
gié,.  et  que'  nos;  aurores;  boréales,  la  lumière  cendrée'  de  Vénus,  etc.  en  sont 
des  effets'..  Si  l'on  suppose  maintenant;,,  que  le  soleil  même  est  un  corps- 
«^aque,,  les;  tit€li^s>  seront  des   ouvertures  dans  ralmosphërej  qui  laissent  entre- 
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Toir   des   parties    du  corps  solaire;    et  l'ombre  grisâtre   qui   les   entoure,    sera 
le   bord  plus  mince   des  nuages,   au  travers  duquel   la^  surface    du  soleil  perce 
plus  faîbiement,-  ainsi  que  nous  voyons  les  étoiles  au^  travers  de  l'extrémité  d'un, 
nuage  épais,     hes  Jcîcufes,.  ou  les  endroits  plus-  lumineux  que  le  reste  du  soleil, 
seraient,  suivant  cette  hypothèse,,  des  élévations'  dans  l'atmosphère,   des  nuages 
de  lumière  accumulés  et  plus  denses.  Tout  cela  est  conforme  aux  observations 
de  M.  Herschel,  suivant  iesïjuelies  les  taches  paraissent  dans  le  bord  du  soleil 
comme  des  excavations,  au  lieu  que  les  facules  y  brillent  d'avantage,  parcequ'on 
voit  le  profil  de  ces  montagnes,  dont  M.  Herschel  estime  la  hauteur  au  dessus 
de    la  surface"  du   soleil  800- lieues.    D'après   cette  hypothèse,    le  soleil  ne  se 
distingue  des  planètes ,  que  par  sa  grandeur^  et  par  une  atmosphère  plus  bril- 
lante:   ce  n'est  pas  une  masse  de  feu,    mais  un  corps,    éclairé  et  échaulFé  par 
la  douce   chaleur  de  son  atmosphère,  et  par  là  rendu  habitable  comme  les  au- 
tres corps  célestes.    D'après  cela  la  cause  est  évidente  de  ce  que  nous  voyons 
sur  la  terre:  plus  on  s'élève  au  dessus  des  nuages,  plus  on  est  exposé  à  la  lu- 
jniére  pure  du  soleil^,  et  plus  le  froid  devient  insupportable f  et  les  plus  hau- 
tes montagnes,,  exposées  contihueliement  aux-  rayons-  du"  soleil,,  sont  couvertes 
de   glace   qui   ne   se  fond  jamaisi     Si    l'on  se  rappelle  les  changemens  périodi* 
ques  d'un,  grand  nombre  d'éioiies  (§.  6o.\    il  est  naturel  de  penser,,  que  notre 
soleil  est  sujet  a  dés  cliangemeûs  semblables,,  et  que  c'est  la  cause  de  plusieurs 
révolutions  qui  arrivent  sur  la  terre,  du  changement  des  climats,  et  même  des 
variations  brusques  dans  notre  atmosphère,  attendu  que  les;  révolutions  dans  la- 
lumière   de   l'atmosphère  solaire,     se  font  apercevoir  sur   la   terre'  au  bout   de 
huit  minutes.     On  sait  que   la  lumière  produit,    sur  les  corps-  organisés    de  la 
terre,     des   effets    physiques    qui    n'ont   rien   de   commun  avec    forgane    de  la 
vue;    if  est  donc  probable ,    que  des   altérations    de  la  lumière   du    soleil   que 
nous    voyons  ,.  ne'  sf-ront  pas  sans   iniiuence-  sur  la'  nature^  entière   de   notre 
globe..    Si   les  deux   côtés;  du  soleil    sont  de  nature  à'  exercer  des  effets  diffé- 
rens\,    il'^n   résulterait  une'  période   de   2.7  jours  et  demi,,  ce  qui.  est  celle  de 
l'a   rotation   du  soleil  f    et  la   niétéoroiogie  aurait   dû   mettre  sur  le  compte  de 
cette"  rotation ,-  ce  qtî'elie   a.  attribué'  à-  la  jévoiiUion-  de'  la'-  lune ,-  qui;  a-  à^  peui 
gT.èS'  ia^  même  période;. 
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§.  i55.  On  n'a  jamais  distingué  des  taches  sur  le  disque  de  Mercure^ 
à  cause  de  sa  proximité  du  soleil.  Cependant  Schroler  a  observé  des  mon- 
tagnes sur  cette  planète,  qui  sont  plus  hautes  que  celles   de  la  terre. 

Saturne  est  si  éloigné  de  la  terre,  que  M.  Herscîiel  y  a  le  premier 
découvert  des  taches  et  des  bandes  obscures  (^},  dont  il  a  compté  cinq 
qui  sont  pai-allèles  à  son  équateur. 

Jupiter  est  toujours  couvert  de  taches*  et  cette  planète,  ainsi  que  Sa- 
turne, se  distingue  des  autres  planètes,  par  des  bandes  remarquables  qui, 
étant  parallèles  à  leur  équateur,  divisent  ces  planètes  en  différentes  zones 
suivant  le  climat,  comme  un  globe  artificiel.  Ces  bandes  sont,  sur  le  disque 
de  Jupiter,  très-aisées  à  reconnaître,  et  sujettes  à  de  grands  cliangemens,  en- 
sorte  que  leur  nombre  varie  de  deux  à  huit;  il  est  probable,  que  les  clian- 
gemens dans  l'atmosphère  de  Jupiter  influent  sur  leur  apparence.  Parmi  les 
taches  il  y  en  a  aussi,  qui  éprouvent  des  changemens  bien  sensibles,  et  qui, 
en  faisant  le  tour  de  la  planète  en  tems  inégaux,  ne  paraissent  pas  adhérer 
à  sa  surface,  mais  former  des  nuages  dans  son  atmosphère.  Il  s'en  suit, 
fjtie  l'atmosphère  de  Jupiter  est  sujette  à  des  révolutions  considérables,  à  des 
vents  violents^    etc. 

Le  grand  nombre  de  taches  d'une  grandeur  considérable,  qu'on  a  ob- 
servées sur  le  disque  de  Vénus ,  paraît  prouver,  que  sa  surface  a  àes  varié- 
tés et  des  aspérités  singulières.  L'ombre  qu'elles  projettent  toujours  du  côté 
opposé  au  soleil,  ne  laissent  aucun  doute,  que  ce  ne  soient  des  montagnes 
d'une  hauteur  extraordinaire.  Schroter,  ayant  mesuré  leurs  hauteurs,  en  a 
trouvé  une  de  neuf  lieues.  Il  est  remarquable,  que  les  plus  hautes  montagnes 
dve  VénuB,  Mercure,  la  lune,  et  la  terre,  se  trouvent  dans  l'hémisphère  austral. 
M.  Ilerschël  a  observé  des  phénomènes  et  des  changemens  très-remar- 
quables sur  la  planète  de  Mars  (^);  entr'autres,  des  zones  blanches  et  fort 
brillantes  qui  entourent  les  pôles,  celle  autour  du  pôle,  opposé  au  soleil, 
étant    la  plus   claire;    ce   qui   paraît   indiquer    de  la   glace   (3).     M.   Herschel 

(l)  yiccoitnt    of  die  discoreiy    of  a  sixlh  and  s&venth   SalôUite    of  Saturn ,    etc.    {Philos.    Trans- 

act.  Vol.   LXXX.  Part  I.  n.   I. 
(3)  On  the  Planet  Mars  {Phil.   Trans.   Vol.   LXKIV.  Part  II.  n.  IQ.) 
(3;  philos.   Transact.fnr  the  jear  1784.  p<ig-  sda. 
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a  vu  ^a  même  cliose  dans  Saturne;  et  les  cliangemens  rapides  de  ces  zones 
polaires,  ainsi  que  des  bandes  équatoriales,  paraissent  prouver  que  Saturne, 
ainsi  que  son  anneau^  a  une  atmosphère  considérable  (^).  Les  nuages  que 
Schroter  croit  avoir,  observées  dans  Mars ^  et  auxquels  il  attribue  une 
vitesse  de  20  pieds  par  seconde,  prouvent  que  cette  planète  a  une  atmo- 
sphère, semblable  à  la  notre. 

§.  i56.  Il  est  à  présumer,  que  les  planètes  sont  entourées  d'une  at- 
Hiosphère,  comme  la  terre;  et  l'on  a  vu  (§.  i55.),  que  les  observations  pa- 
raissent le  mettre  hors  de  doute.  Telles  sont  les  changemens  brusques  des 
taches,  semblables  à  des  nuages;  l'altération  de  la  lumière  et  de  la  figure 
des  étoiles,  quand  elles  sont  si  près  d'une  planète,  que  leur  lumière,  en 
traversant  son  atmosphère,  éprouve  une  réfraction;  les  phénomènes  que  pré- 
sentent les  éclipses  des  satellites  de  Jupiter;  et  le  crépuscule  qu'on  a  ob- 
servé sur   le   disque   de  Vénus. 

L'atmosphère  du  soleil  donne  l'explication  ia  plus  vraisemblable  d'un 
autre  phénomène  remarquable,  connu  sous  le  nom  de  la  lumière  zodiacale. 
C'est  une  blancheur,  semblable  à  la  voie  lactée,  que  Ton  aperçoit,  principa- 
lement au  commencement  du  printems  après  i le  crépuscule  du  soir,  et  en 
automne  avant  le  crépusicule  du  matin,  en  forme  de  fuseau,  ou  d'un  triangle 
très-allongé ,  incliné  à  l'horizon  suivant  la  direction  de  l'équateur  solaire, 
dont  la  base  est  vers  le  soleil,  et  qui  s'étend  parfois  à  100°  du  soleil.  On 
suppose  avec  beaucoup  de  probabilité,  que  ce  n'est  autre  chose  que  l'atmo- 
sphère^ lumineuse  du  soleil,  qui ,  par  la  rotation  de  cet  astre,  s'est  accumulée 
autour  de  son  équateur.  Conformément  à  cette  hypothèse,  il  paraît  que  la 
lumière  zodiacale,  ou  plutôt  sa  commune  section  avec  le  plan  de  l'équateur 
solaire,  n'est  pas  un  cercle  concentrique  au  soleil,  mais  une  courbe  allongée, 
peut-être  une  ellipse,  ayant  un  foyer  dans  le  soleil,  et  dont  le  périhélie 
est  au  dedans,  l'aphélie  hors  de  l'orbe  de  la  terre.  La  distance  de  son. 
sommet  au  soleil  parait  quelquefois  de  100°,  quelquefois  de  moins  dé  5o°. 
En  imaginant  donc  un  triangle,  formé  par  le  soleil,   la  terre,   et  le  sommet 

(l)  JPhîî.  Trans.Jhr  ijie  jear  1806.  Part  II.  pag.  464- 
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de  la  îimiière  zodiucaie,  le  demi-diamètre  de  celte  lumière  sera,  dans  le 
premier  cas,  opposé  ;à  l'angle  dhius  de  loo',  il  sera  donc  plus  grand  que 
les  autres  côtés,  dont  l'un  est  le  raj  on  de  ForlDe  lerrestie.  Or  comme  ie 
même  demi-diamètre  ne  parait  que  de  5o%  dans  d'autres  saisons^  il  faut  ea 
conclure,  ou  que  la  lumière  acdiacale  est  de  forme  allongée,  ou  qu'elle  est  su- 
jette  à  des  rév^olutions  extraordinaires  qui  dépendent  des  saisons,  ce  qui  est 
difficile  à  concevoir.  D'ailleurs,  si  la  lumière  zodiacale  était  circulaire,  la 
terre  serait  enveloppée  de  cette  atmosplière,  lorsqu'elle  a  un  demi -diamètre 
de  100*,  et  nous  ne  la  verrions  pas  ,en  forme  terminée,  ,mais  elle  rempli- 
rait le  ciel  entier  j  ^comme  notre  atmosphère.  La  forme  elliptique  de  la  lu- 
mière zodiacale  servira  en  même  tems  :à  expliquer,  pourquoi  nous  ne  la 
voyons  pas  em  été.  Dans  le  printems  et  l'automne,  la  terre  passe  par  le 
petit  axe  de  l'atmosphère  .solaire;  nous  sommes  donc  hors  d'elle,,  et  la  vo- 
yons suivant  le  grand  axe  qui  paraît  sous  un  angle  de  loo^.  Ce  diamètrie 
apparent  diminue,  à  mesure  que  la  terre  s'éloigne  du  petit  axe,  il  deviendra 
donc  insensi'ble  vers  l'été,  à  ,cause  ,des  crépuscules:  .au  coeur  de  l'été  et  de 
l'hiver,  ja  terre  étant  dans  le  grand  axe,  et  au  dedans  de  l'atmosphère  so- 
laire, elle  disparaîtra  tout  à  fait.  Jl  faut  cependant  convenir,  qu'il  est  diffi- 
cile à  concevoir,  soit  la  forme  lenticulaire  et  elliptique  de  l'atm^osphère  solaire^ 
.soit  son  étendue  ,au  delà  de  l'oi^bite  .de  la  ierre,  qui  est  riîême  contredite  par 
les  principes ;.de  .mécanique:  il  paraît  donc  que  Ja  >'jéri table  cause  de  ja  lu-v 
-mière ^zodiacale  n'est  pas  encore  entièrement  connue» 

§.  iS^.  Un  des  phénomènes  les  plus  extraordinaires  dans  notre  systè- 
me planétaire,  est  Vanneau  de  Saturne.  Les  premiers  télescopes  imparfaits 
firent  voir  Saturne  en  différentes  form.çs.  '^antôt  cette  planète  paraissait, 
comme  .toutes  les  autres,  parfaitement  jond&^j  (3îonosphœncum  de  Hévélius); 
tantôt  elle  paraissait  composée  de  .trois  gW.bules  sur  ja  même,  droite  (Tri- 
spkœricum)  ;  jantôt  elle  semblait  avoir  des  anses  des  deux  côtés  [Sphœrico" 
ansatum).  Les  télescopes  plus  parfaits  on  fait  voir,  que  tous  ces  différens 
aspects  ne  sont  autre.,  chose  qu'un  anneau  qui  entoure  Saturne  à  une  certain:e 
distanee  en-  cercle  c-on-cei^trique,  et  qui  présente  à  l'observateur  sur  la  terre 
ces  différentes   formes,    suivant  sa   situation.    Il  nous   présente  ordinairemen.t 
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la  figure  qu'on  voit  {Fig.  4o.).  CSD  est  le  globe  de  Saturne,  entouré 
d'un  anneau  elliptique  ABGHKIEF,  qui  a  un  peu  plus  de  lumière  que  la 
planète,  et  donl  les  parties  intérieures  B,  E,  sont  plus  brillantes  que  les 
parties  extérieures  A,  F.  Les  espaces  BGGH,  DIEK,  sont  des  intervalles 
vides,  dans  lesquels  se  présentent  parfois  des  étoiles  entre  Saturne  et  son 
anneau.  L'ellipse  de  l'anneau  s'élargit  ou  se  rétrécit,  c'est-k-dire,  le  petit  axe 
LM  croît  ou  décroît,  à  mesure  que  l'oeil  est  plus  ou  moins  élevé  sur  le 
plan  de  l'annean;  tandis  que  les  grands  axes  A  F,  BE,  sont  constamment  de 
la  même  grandeur,  ainsi  que  les  intervalles  CB  z;:!  DE,  de  ^uel  côté  et  dans 
•quelle  situation  que  Saturne  se  présente.  Il  s'en  suit,  que  Panneau  est 
circulaire,  et  terminé  par  deux  cercles,  concentriques  à  la  planète,  BE,  AF. 
L'ombre  HMK  que  la  partie  antérieure  de  l'anneau  projette  sur  la  planète, 
ainsi  'que  l'ombre  -G  que  la  planète  projette  sur  la  partie  postérieure  de 
l'anneau,  prouvent  que  c'est  un  corps  solide  qui  reçoit  sa  lumière  du  soleih 
On  a  observé  un  trait  noir  a  e  qui  s'étend  en  cercle  concentrique  sur  toute 
3a  surface  de  ïanneau^  et  qui  est  /plus  près  du  l)ord  extéi'ieur  A  F  que  de 
l'intérieur  ÎBE:  ce  gui  paraît  prouver,  que  Saturne  -est  entouré  de  ûç;n:x.  an- 
nerttx  concentriques,  situés  dans  le  même  plan.  'M.  Oerscliel  a  ¥U  aveic  son 
télescope  de  4°  pieds,  d'une  maîiière  distincte-,  deux  anneaux.,  ^sépares  l'un 
de  l'autre  par  ^n  intervalle  ^ensiblej  et  il  -a  trouvé  les  dimensions  suivantes, 
en  supposant  APrn  83, 

Le  diamètre  de  la  circonférence  extérieure   du  grand  anneau,  AFz=:83| 

le  diamètre   de  sa  circonférence  intérieure,  a  e  1^:^77,47 

d'où  il  suit  la  largeur  du   grand  anneau,  Aazz  Fe:=:  2,8; 

ie  diamètre  de  la  circonférence  extérieure  du   petit  anneau,  cerzr^S,!; 

le  diamètre  de  sa  circonférence  intérieure,    BEzuSq; 

d'ori  il  suit  la  largeur   du   petit  anneau,    BaiziEer:^  8,o5; 

et  la  largeur  de"  Fintervalle,     azz:eziii,i5j 

îe  diamètre  de  Saturne,    CJ)zzi3iS,S'^; 

donc   les   diamètres   de  Saturne-  et    de   l'anneau,    CD,   A  F,    sont    entre   eux 
comme  3   à  7.^ 

31 
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L'anneau  circulaire  se  présente  toujours  en  forme  ellîpliquef  ee  qui 
est  une  suite  nécessaire  de  ee  que  Toeil  oa  la  lerre  ne  s'élevant  jamais  fie 
90®  au  dessus  du  plan  de  l'anneau ,.  aous  1«  voyons  toujoiirs  obli.qiaemenît. 
11  est  aussi  visible,  que  celte  ellipse  deviendra  une  ligne  droite,  lorsque  la, 
terre   passe  par  le  plan  de  l'anneau. 

§.   i58.  La  théorie  des  projections  nousr  apprend  (^.  79."^, 
I.)  que  dans  chaque  situation,  l'anneau  circnlaïre  paraîtra  sur  la  terre  comme 
une  ellipse,   dont  les  deux  axes  sont  entre  eux,  comme  l'unité  au  sinus» 
de  Fangle  cp,   sous   lequel  la   droite ,    menée   de   îa   terre   au   centre   de 
Tanneau  ou  de  Saturne,  est  inclinée  sur  son  plan; 
3.)  que  le  petit  axe  est  situé  dans  le  plan,  mené  par  cette  droite  perpen- 
diculairement au   plan  de  l'anneau,  ou  par  Taxe  de  ee  plan. 
Ces  deux  propositions  suffisent ,    pour  déteiminer  la  figure  de  l'anneau  dans 
toutes  les  situations. 

Soit  {lig.  40  ABQ  ï'écliptique,  P  son  poTe,  TL  le  plan  de  fanneau, 
E  son  pôle,  V  son  noeud  ascendant  relativement  à  Técliptique,  et  F  le  point 
de  îa  sphère,  où  paraît  la  ferre,  vue  de  Saturne:  en  nommant 
îa  longitude  da  noeud  ascendant  T  zr  Q, 
rincïînaison  de  Fanneau  à  Fécliptique  :zi  v  zr  E  P? 
îa  longitude  Saturnocentrique  de  la  terre  ^::^g^ 
la  latitude  ^bzn  90**—  P  F, 

la  longitude  géocentrique  de  Saturne  rr  "j^  mSb*-f-jr*' 
la  latitude  zz  p  zr  —  b;  / 

®n    aura    EPYz=9o%    TPF=^— Q,    EPF  r=  90*4-^  — Q",    FC  =  0y 
EF  rz  90''-— (|).     Le  triangle  EPF  fournit  ces  équations^ 

cosEFincesPEcosPF-f  cosEPFsïnPEsînPF,  et  &in  Fz::''''^^' '"1^— , 
PF  étant  le  cercle  de  latitude,    eî  EF  perpendiculaire  au  pïan  de  l'anneau j, 
•t  par   conséquent    coïncidant   avec   le   petit  axe   de  Tellipse    (n,  2.)  :    F  est 
donc  l'angle,   dont   la    partie  boréale  du   petit  axe  s'éloigne  du  cercle  de  la- 
îitude  Ters  Forient^  en  nommant  donc  vp  le  même  angle/  si  le  petit  axe  est 

.  sinEPsinEPF 

îupposé  iombeï  Yers  i'occidentj  ©a  aura  4^^ — F^:  et  sin^*::^-*--^ — iliTËF — " 


LIVRE    lïî,    C  H  A  R    IX.  o^i 

Eli  substitoant  les  valeurs  précédentes  dans  les  deux  équations  de  cosEF 
et  de  sin  y,    il   viendra 

,(i) sincp-zr — cos  v  sin  (3 -|- sin  v  cos  psin  C^— •  Q), 

,   X  .,     ,  sin  vcos  [-K—Q] 

{5.)  ......  sia  4*  m ~ ' . 

^   \  cos  (p 

La  dernière   donne   tang\|/=:  - — aT^'^"^        .^/J — 7=:tî  «     ^^   en  substituant 

yl^cos^Cp  —  sm2vcos^('5 — S2)) 

la  yaleur  de  cos"cp,  tirée  de  (i),  et  en  réduisant,  on  trouvera 

<3) .tangvi;== c^[t>-~Q) 

^   '  sinp  sin  (+>  — Q)-f.cotv  cos(3 

Si  la  valeur  de  tang  4*  est  négative,  la  partie  boréale  du  petit  axe  s'éloigne 
du  cercle  de  latitude  vers  l'orient.  Dans  tous  les  cas,  le  petit  axe  est  au 
gmnd  axe,  comme  sin  (^  à   i. 

Comme  p  est  toujours  moindre  que   deux   degrés  et   demi,    on   peut» 
sans  erreur  sensible,  faire  ^  =i  o:  alors  les  équations  (i)  (3)  prendront  la  forme 

I.  sin  (f)  zz:  sin  V  sin  ("^  —  Q) ,  IL  tang  4»  in  tang  v  cos  ("^  —  Q). 
L'équation  L  est  exacte ,  si  Saturne  est  dans  le  noeud  de  son  orbite  :  dans 
ttjus  les  autres  cas,  $  est  un  peu  plus  petit.  L'ellipse  de  Tanneau  est  donc 
le  plus  ouverte,  lorsque  Saturne  est  éloigné  de  go*  du  noeud  de  son  anneau. 
Alors  on  a  (p  zn.  y  iiz  3 1°  20%  et  le  petit  axe  est  un  peu  plus  grand  que 
la  moitié  du  grand  axe:  donc  les  deux  axes  sont  à  très-peu  près  dans  le 
rapport  de  1  à  2,  lorsque  l'ellipse  a  sa  plus  grande  ouverture.  L'angle  vji 
aura  la  plus  grande  valeur  ru  v  m  3 1*  20',  lorsque  Saturne  est  dans  la  ligne 
des  noeuds  de  l'anneau j  à  90°  du  noeud,  ^  est  nul,  ou  le  grand  axe  est 
parallèle  a  l'écliptique>. 

§.  169.  Si  Ton  fait  sin  a=z  — t-,  il  suit  de  l'équation  (i),  que  le  petit 

axe   ou   cp   est   nul,    lorsque  "5  —  Qma:   alors  l'anneau  paraît  comme  une 

ligne  droite,    son  plan  passant  par  l'oeil.     Il  en  est   de  même   du  soleil:  en 

nommant   "^^  p',    la    longitude  et  la  latitude  héiiocentriques  de  Saturne,    et 

te  S' 
sina'zi;— — ,   le  plan  de  l'anneau  passera  par  le  soleil,    quand  '^' — Qina'. 

ig  V 

Comme  Fépaisseur  de  l'anneau  est  très-petite,  il  disparaîtra  dans  l'un  et  Tau» 
îre  casj  dans  le  premier,  parceque  l'oeil  ne  voit  pas  la  face  ou  la  largeur 
de  l'anneau ,  dans  le  second ,  parceque  celte  face  n'est  pas  éclairée  par  le 
soleil.    Cependant    on   verra   aisément,    que  cela  doit  dépendre  de   la  bonté 
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des  iéiéscopes.     Ordinairement  l'anneau  disparaît  quelque  tems  avant  que  l'un 
de  ces  cas   arrive;    mais  M.  Herscliel  ne  cesse  jamais  de  le  voir,   ni  lorsque 
le  plan  de  l'anneau  passe  par  la  terre,    ni  quand  il  passe  par  le  soleil.     Le 
premier  fait  prouve,   que  l'anneau  n'est  pas  aussi  mince  qu'on^ l'avait  cru,  le 
second  nous  apprend,  que  son  bord,  ou  arrèleT,  n'est  pas  applati,  mais  arron- 
di.    Le    même.^  astronome  a  observé  j    que  le  bord   intérieur    de   l'anneau  est 
aussi'  arrondie.    Dans,  le:   tems;  où.  la.  terre    était    dans   le   plan,  de   l'anneau,. 
^L,  Herschel  vit  les.  satellites  de  Saturne;  débordant,  l'anneau;  des   deux  côtés, 
comme:  des;  perles,  enfilées  sur  un  fil;  d'argent  r  l'anneau;  liiil  parut?  comme  une 
Ifgnej,  donÊ.  l'egai&seuri  égalait  à   peine-  le    quart:  du.  diamètre    d'un   satellite,, 
que  cet-astronome  estime   i".    Il  s'ensuivrait  que  l'anneau;  devrait  être  extrè-- 
mement.  mince,*;  mais:  si  l'anneau:  est  entouré  d'une/  atmosphère,  la  réfvactioii; 
élèvera,  les-;  satellites  au:  dessus  des  deux  faces,,  et   ils.  paraîtront:  les  déborder" 
dès;  deux,  cotés,,  quand  mêma  ils^  ne=  seraient;  pas  plus  épais  que  l'anneau. 

Outre  ces  deux,  cas-  il:  y^  a.  uni  troisième,,  oij;  l'ànneaui  disparaîtra..  Le? 
âoleir  ne  peut;  illuminer  qu'aime  de:  sesi  faces  i-  sL  donc,  là"  terre  se.  trouve  de.' 
l'autre^  côté,  ensorte  que  le  plan  de  l'anneau-  passe  entre  le  soleil'  et;  là:  tèrre^, 
il;  esî^  impossible-:  quej  laa  lumière:  parvienne  de  l'anneau  à  l'oeiL, 

Soit:  {Fîg,  4iO  O'  le^^  soleil,  ATBt  l'orbite  de  là  terre,.  G  Q  le  lieuî 
héliocentrique  du  noeud  ascendant  de.ranneau,.Saturne>en  S  ou  en  5,.SE,  5c,  per— 
î>endiculaires:  à  l'écliptique,,  SNQ;,  snT^.  le:  plan»  de:  l'anneau,,  donc  NQs 
n.Tj  ses  çommuness  sections  avec,  l'écliptique,,  quii  serontl  parallèles  entre  el"- 
lès,.  auxquelles  EN,  e  «,.  soient:  perpendiculaires..  Cela  posé,.  SNE  zirswe  zz  y* 
est  l'inclinaisoni  de- l'anneau,  sur^  l'ccliptiqueo  La:  terre  étant;  en:  T;  ou;  en  t^, 
Tànneau  disparaîtra ;:  i)  lorsque  Saturne  est;  ea.  S,,  oui  le  plan;  de  l'anneau,! 
passe  par  le  soleil,^,  "^^  étanti  zzia':-j-Qi  2);  quand  Saturne  est:  en  s,,  ensorte^ 
que  l'anneau  passe:  par:  la.  terre,.  "^^  étant;  zzi-a  -|-^  Ql  3)  pendant  tout  le  tems. 
que  Saturne  emploie  à;  aller;  da  S.  en;  5,,parceque  la.  tace  de  l'anneau  SNj, 
tournée  vers.  E^,  est.  éclairée  par.  le:  soleil ,,  tandis;  que  la  face:  opposée  se  pré-^- 
sente  à  la  terre;. 

§.  160.  Le  premier  cas  ne  peut' arriver,,  que  lorsque  Saturne  est  en.) 
S,   ou   dans   le  point  opposé,  de  son   orbite,,  c'est-à-tdire  une  fois- dans  quia-:- 
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ze  ans.  Puisque  l'aphélie  de  Saturne  est  situé  entre  le  noeud  ascendant 
et  le  noeud  descendant  de  l'anneau,  et  que  sa  plus  grande  équation  est 
0*26'  ;;^§.  i4o-)>  Saturne  mettra  plus  de  tems  h  aller  du  noeud  ascendant  au 
noeud  descendant,  que  de  celui-ci  au  premier:  le  premier  intervalle  est  d'en- 
viron; 1 5  ans  et  293   jours,  le  second  n'est  que  de   i3ans  et  240   jours. 

Ile  secondi  et-  le  troisième  cas  supposent,  que  le  plan  de  l'anneau  nT 
ii-averse  rbrlàite-  de  la  terre,  ou  qu'il  tombe  entre  A  et  B,  Tous  les  phéno- 
mènes^ périodiques  de  l'anneau  sont  donc  compris  dans  le  tems  que  Saturne 
emploie  à- parcourir  un  arc  de  son  orbite 3  dont  la  corde  est  AB,  ce  qui 
est  le  double  de  sa  parallaxe  annuelle  (§.  84.),  qui  est — —  (§.  i20.)ii:o,io5iz:6°. 
Saturne  faisant  une  révolution  de  36o°  en  3o  ans,  il  mettra  un  an  à-' parcou- 
rir. 12*:  toutes-  les  disparitions  périodiques  sont  donc  renfermées-  dans-  l'es- 
pace  d'une  année,  qui   revient  tous  les  quinze  ans=>à  peu^  près.. 

KyànU  calculé;  pour;  une  pareille,  année j.  le:;  tèmss  oui;  siri  ("5!  —  Q)  =^— '--5 
cette:  époque^  du:  passage-  du-pîâiî;  de.  l'anneau-  par  le  soleil  servira  à  cléter- 
miner:  tous  les  phénomènes^.  On  chercheras  pour;  cette  époque,  la  longitude 
héliocentrique  de  la^  terre  t\  on;  en  retranchera  la'  longitude  du  noeud  de 
l'anneau ,.  auprès,  duquel.  Saturne  se  trouve,  et  l'on  aura  l'angle  QQtzizyo 
Maintenant  il  faut;  distinguer  quatre  caSo- 

Cas  I;  y  étant  entre  zéro  et  go*.  La  terre  est  dans  le  premier  qua" 
drans  LA-  en.  ^,,  Saturne  en  S,  BLAM  l'ordre  des  signes,  suivant  lequel  Sa- 
turne et  la  terre  tournent-  autour,  du  soleilj  et  six  mois^  auparavant  l'anneau 
a^  passé  par  B,  la  terre  étant  en  R..  Dans  cette  demi^année,  la  terre  a  dû 
rencontrer!  l'anneau;  entre  R  et  B- en  C ,  et  l'atteindre,  ensuite  entre  B  et  L 
en  Dt  l'anneau  a-  donc-  disparu  en  C,  ei  reparu  en  D,  parcequ'en  C  la  terre 
a  passé  du:  côté  opaque"  de  l'anneau,,  et  en  D  du  côté  illuminé.  Au  moment 
cil  la  terre' est  en. /,  l'anneau'  en  NLM,  il  disparaît  encore,  parcequ'ii  passe 
par.  le  soleihsixv  mois- après,,  la  terre  est  en  R,  l'anneau  en  A3  elle  l'a  donc 
rencontré^  dans,  le  çwaû^/'â^js  AM,- en  passant  de  son  côté  illuminé  :  l'anneau 
est:  devenu:  visible  pour,  quinze  ans..  Il  y  a  donc  ^  dans  une  pareille  année^ , 
îdeiœ.  disparitions;  et.  deux.  reparitionSo. 
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Cas  JT;  7  étant  entre  90^  et  i8o*,  La  terre  est  dans  le  second  (fua- 
drans  A  M  en  T,  Fanneau  en  LM;  six  mois  auparavant  la.  terre  a  été  en  r, 
l'anneau  en  B:  donc  elie  a  été  da  côté  illuminé  de  l'anneau,  dans  toute  la 
partie  rLAT  de  sa  route.  Après  que  l'anneau  a  disparu,  en  passant  par  le 
soleil  en  L,  la  terre  le  rencontrera  entre  T  et  M,  en  passant  de  son  côté 
éclairé.    Il  n'y  a  donc  qu'une  seule  disparition,  qui  dure  moins  de  trois  mois. 

Cas  111}  7  étant  entre  j8o*  et  270*',  la  terre  dans  le  troisième  «/ua- 
ârans  MB  en  R.  Six  mois  plutôt  elle  a  été  en  #,  l'anneau  en  B:  il  a  done 
été  visible,  pendant  que  la  terre  a  parcouru  l'arc  /AMi  mais  entre  M  et  R, 
la  terre  le  rencontrant,  il  a  disparu,  jusqu'à  ce  que  la  terre  était  en  R,  l'an» 
neau  passant  par  le  soleil  eja  L, ,  Pendant  les  six  mois  ^ujvans  la  terre  est 
du  côté  illuminé  de  l'anneau.  Dans  cette  année,  ainsi  que  dans  la  précède»- 
te,   il  n'y  a  qu'une  disparition,  pendant  moins  de  trois  mois* 

Cas  IV;  ?  étant  entre  270^  et  S^o",  la  terre  dans  le^^  quatrième  ^wa- 
drans  en  r.  Elle  a  donc  été  six  mojs  auparavant  eji  T;,  l'anneau  en  B;  elle 
Ta  rencontré  dans  le  quadrans  MB,  en  passant  de  son  côté  non-illuminé.  Ea 
passant  par  le  soleil  en  L ,  l'anneau  tourne  le  côté  éclairé  vers  la  terre  r, 
Gt  .six  mois  après  la  terre  est  en  T,  l'anneau  en  A;  elle  l'attejnd  donc  dans 
ie  auadrans  LA.,  en  repasant  de  son  côté  obscur,  et  elle  le  rencontre  dére» 
chef  entre  A  et  T,  en  passant  de  5on  côté  illuminé..  H  y  ft  donc  deux  dis»» 
paritîons  et  deux  reparitions  de  Tanneau, 

Il  en  résulte,  que  la  situation  la  plus  favorable  pour  la  visibilité  de 
l'anneau  est  celle,  où  la  terre  se  trouve  en  M  en  même  tems  que  l'anneau, 
ensorte  que  Saturne  passe  par  le  noeud  de  son  anneau  peu  de  tems  après  sa 
conjonction  avec  le  soleil.  Alors  la  terre  est  du  côté  illuminé  de  l'anneau 
pendant  les  deux  demi-années  LAMetMBL,  et  elle  ne  cesse  <3e  le  voir  que 
dans  le  tems  où  il  passe  par  le  soleil  en  L:  ensorte  qu'à  cause  de  la  grande 
proximité  du  soleil,  la  disparition  de  l'anneau  ne^sera  point  observée  dans 
une  pareille  année. 

Les  circonstances  les  plus  défavorables  concourent,  lorsque  la  terre  se 
trouve  en  L  dans  le  même  tems  que  Tanneau,  Saturne  passant  par  le  noeud/ 
de  l'anneau  peu  de  tems  après  son  opposition.    Dans  un  pareil  cas,  la  terre 
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a  été  six  mois  auparavant  en  M,  l'anneafa  en  B:  elle  le  rencontre  en  R,  à 
^  une  époque  qu'il  est  aisé  de  trouver,  en  supposant  que,  dans  Tespace  d'une 
année,  le  plan  de  l'anneau  parcourt  unitbrmément  le  diamètre  de  l'orbe  ter- 
rests-e  BArziaa,  qui  efct  une  corde  de  l'orbite  de  Saturne  qui  soustend  12*, 
Soit  t  le  tems  cherché,  en  parties  de  l'année^  dans  lequel  la  terre  et  l'anneau 
sont  arrivés  en  R:  la  corde  parcourue  par  l'anneau  sera  BF^rzaa^,  et  l'angle 
que  la  terre  a  décrit  autour  du  soleil,  MQR^^^^'^^'y  donc  QF  znasirt'i'Kij 
d'où  l'on  tire  l'équation  2/-j-sin2  7r^iii  i;  et  l'on  trouvera^  à  l'aide  des  tables 
trigonomé triques,  /iz:  o,  i Sa  m  4'^  jours.  Dès  ce  monaent  Tanneau  sera  in- 
visible pendant  quatre  mois  et  demi,  où  il  arrive  en  L  en  môme  tems  que  la 
terre,  qui  le  devance,  en  passant  de  son  côté  non-illuminé:  il  restera  donc 
invisible,  jusqu'en  sa  rencontre  avec  la  terre  en  T.  En  nommant  t  le  tems 
que  la  terre  a  mis  à  parcourir  Tare  LAT,  on  aura,  camme  ci-dessus,  QG:zz 
^ar,  LO  Tzz  aiTT,  donc  Q  G  zz  a&inaTCT,  et  sinaTrr  znar;  et  L'on  troa- 
vera  tzz:  o,368  zz  1 34  jours.  L'anneau  est  donc  invisible,  dans  une  pareille 
année,  4»  5  mois  -\-  1 34  jours  zzzg  moisi  ce  qui  est  la  pins  grande  durée  qui 
soit  possible, 

§.  161,  Maintenant  îï  sera  aisé  de  déterminer  par  observation  îes^  noeucfg 
et  l'inclinaison  de  l'anneau  sur  récliptique.  Pour  trouver  l'inclinaison,  an  n'a 
qu'à  mesurer  le  rapport  des  deux  axe»  <2,  ^,  de  l'anneau ,  à  l'époque  où  son 
ellipse  a  la  plus  grande  ouverture,  et  que  par  conséquent  l'angle  (p  a  sa  plus 
grande  valeur,  "*>  —  S5  étant  "zqo^  ^§..  i58.  (i  )).     Alors  on  a 

—  zn- sin  (p  zr  sm  V  cos  ^ *—  cos  v  sin  (3  z~  sin  (v  —  j3)>  et  v—zcp-f-  (3. 
On  aura  en  même  tems  le  lieu  du  noeud  ascendant ,  Q  zz  "^  —  90°.  Maïs 
ce  lieu  se  trouvera  avec  plus  de  précision,  en  observant  Saturne,  lorsque  l'an- 
Sieau  disparaît,  parceque  s^n  plan  traverse  le  soleil,  sinC5'  —  Q)  étant  zz— — , 
Or  V  étant  dé)à  connu,  on  calculera  pour  l'époque  où  l'on  a  observé  la  disparition 
de  ranneau,  la  longitude  et  la  latitude  héiiocentriques  de  Saturne,  "5'  et  {3',  on 

iroTïvera  sin  a'zz: ,   et  Ç^ziz'K''-^  af.     On  aura   le  même   résultat,    à  l'aide 

de    la  longitude    et  latitude   géocentrique,    "5    et  p,  au  moment    où  l'anneau 

devient  une   ligne   droite:   on   a  sinazz— ,   et  Q  zz:  "*i  —  a*     Si   l'on  a  ob- 

tgv'  ^ 

serve  les  deux  inslans,   ©ù  i'anaeau   a  passé  par  le  soleil  en  L,  et  au  feoiii 
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de  î5  ans  en  M,  on  trouvera  à  la  fois  les  noeuds  et  l'inclinaison.  En  effet, 
la  théorie  de  Saturne  donnera  pour  les  deux  instans ,  les  longitudes  héiio- 
centriques  L,  /,  et  les  latitudes  B,  h.  En  nommant  donc  w  la  précession, 
des  équinoxes  dans  l'intervalle  entre  les  observations  en  L  et  M,  gui  est  à 
peu  près   de   j5  ans,   les  deux  observations  fourniront  les   équations, 

tang  B  tang  h  n    v     t 

tang  V  zn -T-T- ^;rT,  tangv=r-r— 7- — r,  d  ou  l'en  tire 

^  sin{L— Q)'  ^  sin(Z  — $^  — w)' 

tangB  {  sin  (/— w)  cos  Q ■ — cos(/ — w)  sin ^  }  rztang  é  (sinL cos Q — cosLsinQ), 
donc 

tg  B  sin  (î  —  (jjV— tg"&  sinl/ 

tang  Q  —  tgB  j,„s  (Z—  cj) — tgô  coTl» 

ce  qui  donne  la  longitude  Çl  au  moment  .de  la  ^première  ^observation.  Après 
avoir  trouvé   Q,  on  aura 

tang'B 

:tangvrr-T— —^ 

Au   moment   où    le  plan   de  l'anneau  passe  rpar    le  soleil,    Saturne  se 
trouve  dans   la  commune  section  des  plans  de  son  orbite  et  de  Tanneau^    la 
longitude    du  noeud  est  donc  alors  la   même  que  la  longitude  héliocentrique 
de  Saturne,    ensorte  que  le  lieu  des  noeuds  de  l'anneau   sur  Torblte  est  dé- 
terminé   immédiatement    par   une   pareille  observation.     Il  "est   vrai  que  cette 
méthode  ne  promet  pas   une  grande  précision,  parce  qu'avec   des  lunettes  or- 
dinaires,   on  cesse  de  voir  l'anneau,  avant  que  son  plan  passe  par  le  soleilj 
mais    comme    par    la   même   raison,    il  reparaîtra   d'autant   plus   tard   dans  le 
point  opposé,    le  milieu  entre   ces  deux  observations  sera  éloigné   de  90*  de 
la    ligne    des  noeuds,    ce   qui    donne   leur    longitude.     Si  VE  IFig'  4^.)  est 
l'écliptique,   ML  l'orbite  de  Saturne,  NL  le  plan  de  l'anneau,  on  trouve  au 
moyen    des  observations  précédentes,    la  longitude  du  noeud    L  sur  Torb-ite^ 
ou  l'arc  ML  et  KL,   TM  =  KM=i3^2'2°  étant  donné,  ainsi  que  l'angle  M  =: 
2°  29' 38''  (§.   x43.).     Or   on  a  déjà  trouvé  l'inclinaison   N  de  l'anneau  sur  l'é- 
cliptique:    on  connaît   donc   dans    le  triangle  LMN,   les   angles  M,  N,   et  le 
côté   MLzzKL  — TM,  d'où  l'on  conclura   MN,    et   la  longitude  du  noeud 
de  l'anneau  sur  l'écliptique  zz'VN. 

Au   moyen  de  pareilles  observations  on   a  trouvé: 

La    longitude    du    noeud    ascendant    de    l'anneau    sur    l'écliptique    l'an 
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rinclinaîson  sur  l'écliptique  iziSi^'ai'; 

la  longitude  du  noeud  de  l'anneau  sur  l'orbite  de  Saturne  n:5^2i'*^ 

son  inclinaison  sur  l'orbite  n:  3o°. 
Ces  résultats   ne  peuvent  pas  être  exacts,    parceque  les  observations  de  l'in- 
stant de   la  disparition  et  de  celui   de  l'apparition,   ainsi   que  du  rapport  en- 
tre les  deux  axes  de  l'ellipse,  sur  lesquelles  se  fondent  ces  élémens,  ne  sont 
pas  susceptibles  d'une  parfaite  précision. 

Quand  les  observations  de  l'instant  où  l'anneau  est  devenu  une  ligne 
droite,  et  que  par  conséquent  la  terre  a  été  dans  son  plan,  ont  donné  le 
lieu  des  noeuds  de  l'anneau  ,  au  moyen  des  équations ,  sin  a  :n  — ^  ,  et 
Qrz:^ — a,  on  peut  se  servir  de  cet  élément,  et  de  l'inclinaison  de  l'anneau  à 
l'écliptique  viz:3i*'2i'',  pour  corriger  les  élémens  elliptiques  de  Saturne.  Con- 
naissant dans  le  triangle  MLN  {Fîg.  ^i.)  l'angle  Nzzv,  TNiziQ,  la  longi- 
tude du  noeud  de  Saturne  :=:'YM,  son  inclinaison  rrM,  donc  MNmQ  — TM,. 
on  calculera  ML,  et  la  longitude  du  noeud  de  l'anneau  sur  l'orbite  de  Sa- 
turne, YM-(-ML=iNzi:5°2i'.  Ayant  donc  observé  l'instant  où  l'anneau 
a  passé  par  le  soleil,  on  a  pour  cet  instant,  la  longitude  héliocentrique  de 
Saturne  sur  l'orbite  =i  N:  soit  N'  cette  longitude,  réduite  à  l'écliptique.  Si  S 
est  le  soleil  (_Fig.  22.),  T  la  terre,  P  Saturne,  L  son  lieu  réduit  à  l'écliptique, 
on  connaît  TSL=z  YSL  + YST  r^zN^-t-CiSo"  —  TTS)  =:N^-|- 180»— O, 
LTS-O— "b,  STz=:a;    d'où  l'on  tire  SL—^^^^^^,   et   le  rayon -ve- 

SL 

cteur  de  Saturne.   S  P  rz r, 

cos  p 
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§^162.  JJ-/a' découverte  qu'on  avait  faite*  avec  lès  télescopes,  que  ïè  so- 
leil et  les  planètes  tiburnent  autour  d\m  de  leurs  diamètres  avec  une  vitesse con- 
s:tante,  était  très-imporlantie,  parcequ'èlîè  porta  le  mouvement  diurne  de  là  terre  à' 
:an  haut  degré  de  probabilité  (,§.•  4.)-  Sons  ce  rapport,  iës' tacHes  qu'on  aperçoit' 
sur  tes  surfaces  de  ces  corps,  sont  proprement  uff  objet  de  ràslronomie,  at» 
tendu  que  leur  mouvement  nous  apprend  là  roiàiîon  dès  planètes:  là  méthode;. 
]^ar  laquelle  an  parvient  à  ce  résultat,  va  être  expliquée  relativement  au  so- 
leil. La  rotation  de  ce  corps  est  entièreftient  déterminée  par  deux  étéinens^ 
îa  position  de  V'équatéur  solaire,  et'  la  période  de  la  rotation  du  soleil  sur  urî 
axe  qui  est  perpendiculaire  au  plan  de  l'équatèur.  Le  mouvement  apparent 
dès  taches  du  soleil,  qui  servira  à  déterminer  ces  deux  élémens",  oiTre  lès 
|îtarticularités  suivantes; 

1.  L'entrée  sur  le  disque  stJÎaire  se  fait  au  bord  gauche  ou  oriental  du' 
soleil,  la  sortie  au  bord  occidental:  leur  mouveiiient  héliocenlrique  e&t  donS' 
dirigé  de  droite  a  gauchej  ou  suivant  l'ordre  des  signes,  ainsi  que  le  mouv^r 
ment  diurne  et  annuel  de  la  terre  et  des  planètes. 

2.  A  la  fin  de  Mai  et  aïf'cômmenceffienî  de  Juin,  le  soleil  étant  h  2^10*, 
les  taches^  décrivenî  sur  le  disque  solaire  isne  ligne  droite^  inclinée  sur  l'é- 
cliptique  du  nord  au  sud,  ensorie  que  leur  latitude  boréale  diminue,  pendant 
que  l'australe  augmente.  Il  est  visible  que  la  terre  se  trouve  alors  dans  le 
plan  de  l'équatèur  solaire,  et  dans  celui  de  ses  noeuds  où  il  s'abaisse  au  des*- 
30US  de  l'écliptique,  c'est-a-dire  dans  le  noeud  descendant,  dont  la  longitude 
héliocentrique    est   en  conséquence  à  8^10®   à  peu  près.     Bientôt  après  j  leur 
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route  prend  une  forme  ^elliptique,  dont  la  concavité  .est  tournée  vers  le  nord,  par* 
ceqxie  ia  terre  a  passé  du  oôlé  boréal  de  Téquateur  solaire:  ces  ellipses  s'ou- 
vrent de  plus  en  plus  jusqu'au  commencement  de  Septembre,  et  dès  lors  jus- 
q-u'au  commencement  de  Décembre  elles  se  rétrécissent.  Durant  les  trois  pre- 
lïtiers  mois  le  point  d'entrée  est  plus  boréal  que  celui  de  sortiej  au  commen- 
cement de  Se|)t©mbre  les  deux  points  ont  la  même  latitude.,  le  grand  axe 
de  l'ellipse  étant  parallèle  à  l'écliptique^  dans  les  trois  derniers  mois,  le  point 
d'entrée  est  plus  austral  que  celui  desortie.  Au  commencement  de  Décembre 
la  route  des  lâches  est  déreclief  une  ligne  droite  ,  dont  la  direction  est  oppo- 
sfie  à  la  précédente  :  la  terre  est  alors  dans  le  noeud  ascendant  de  l'équateuc 
solaire  à  2^  lo*.  Tous  les  autres  phénomènes  sont^  pendant  les  six  mois  sui- 
vans,,  de  nature  o.pposéej  la  concavité  des  ellipises  est  dirigée  vers  le  sud,  etc. 

3.  Les  routes  de  toutes  les  taches  sans  exception  suivent  les  mêmes 
lois ,  €G  qm  prouve  clairement .,  que  ce  commua  mouvement  est  l'efîet  de  la 
j.otatioiî  du  soleiL 

4-  Au  commencement  de  Septembre  et  de  Mars,  les  ellipses  ayant  leur 
-plus  grande  ouvterlure,  les  deux  axes  sont  entre  eux  dans  le  rapport  de  100 
à  iiâ,  d'où  il  suit,  que  le  sinus  de  l'inclinaison  de  l'oeil  ou  de  récliptique  sur 
i'équaleur  .solaij^e  est  rz:o.,j3  et  cett^  'inclinaison  7  degrés  et  demi. 

Les  taches  qui  durent  assés  longtems ,  pour  achever  un  tour  entier^ 
«mployent  aj  jours  et  demi,  pour  parvenir  au  même  point  du  disque  solaire» 
Fendant  ce  iems,  la  terre  a  décrit,  suivant  la  même  direction,  un  angle  de 
27*  autour  du  scleil,  lequel  est  décrit  par  les  taches  en  deux  jours:  la  pé- 
riode de  la  rotation  du  soleil  est  par  conséquent  d'environ  25  jours  et  demi. 

•§,  i63.  Ces  observations  générales  sutïisent  donc-,  pour  déterminer  à 
peu  près  la  position  de  l'équateur  et  la  rotation  du  soleil.  S'il  était  pos- 
sible, d'observer  le  tems  précis,  où  le^  taches  décrivent  des  lignes  droites, 
la  longitude  du  soleil  ou  de  la  terre  dans  cet  instant  donnerait  immédiate-^ 
usent  le  lieu  des  noeuds.  On  le  trouvée  avec  plus  de  sûreté ,  au  moyen 
d'observations  correspondantes,  en  observant  l'instant  avant  et  après  le  pas- 
sage par  les  noeuds,  où  les  ellipses  ont  la  -même  ouverture,  mais  dans  le 
sens   opposé:    le  milieu  donnera   l'instant    du  passage   par  le  noeud.,    et  par 
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conséquent   sa   longitude,    égale   à   celle   de  la  terre.     Les   routes   rectiligiies 
donneront    aussi   lïnclinaison   de  l'équateur  sur  l'écliptique.     Si  la  Figure  4^4 
représente  le  soleil,  coupé  par  son  centre  C,  et  par  les  pôles  septentrionaux 
P,  Q,  de  l'équateur  solaire  AR  et  de  l'écliptique  EL3    la  terre  est  constam- 
ment   dans    un    plan,  par    EL,     perpendiculaire   au   plan    de    la  figure;    et 
dans  l'instant  où  la  terre  passe  par  la  ligne  des  noeuds ,    elle  se  trouve  sur 
la  droite  qui  est  perpemiiculaire  à  EL.  en  C,  les  pôles  de  l'équateur  solaire^ 
P,   étant  situés,  dans  le  bord  du  disque  visible  da  soleil.     Alors  les  taches 
décrivent  des   droites  AR,  SUj  parallèles  entre  elles,,  et  perpendiculaires  à 
PC,    Foeil  étant  dans  le  plan  ACRo.    La  comparaison  d'une  tache  avec    les 
bords  du  soleil,  à  l'aide  d'un  micromètre,  donnera  la  différence  des  déclinai- 
aons  et  ascensions  droites  de  la  tache  et  du  centre  du  soleil,  d'où  l'on  con« 
dura  par  le   calcul  leur  diffirence  en  longitude  et  latitude.     Si  l'on  a  ainsi 
observé    L'entrée   A  ou;  la.  sortie  R  d'une  tache  qui  traverse  le  centre    C,    la 
tlifférence  en  longituder  et  latitude.-  donnerai  le^  rapport  des  droites^  CB,  AB, 
d'où  l'on   tire    tang  ACE  ru  — - ,,  ce-  quil  donne^  l'inelinaisono.    Si   la   tache, 
au,  lieu  de   passer  par  le  centre,  décrit  le-  parallèle  SU,    il  faut  observer  et 
l'entrée  S  et  la.  sortie;  U..  La^  diiférence;  des^  longitudeSi  et  latitudes,  de  la  tache- 
et  du  centre  du  soleil,  donne  le  rapport  des  droites; 

CTzzX,    CV=:.X',.   STznp,    UV=:(3'., 
^  faisant  donc  DTz^X;,    DVnij^,  on>  aura-. 

x-^y:^X-^\'y   ^:j::(3:p',    donc 

x~\-y  ou  X-j-X':    ^::  p-j-p':  (3.     On  a  donc/ 
.  .a„gEDS  =  £.=  |i|;., 

Hai&  il  faut  observer  que,  la  terre;  ne  restant  qu'un  instant  dans  le  noeud^ 
G,  la  route  des  taches  sur  le  disque  entier  du;  soleil  ne  peut  être  ni  une 
droite,  ni  une  ellipse.  IL  faudra?  donc;  employer,  d'autres  méthodes,,  pour  ob-- 
tenir  un  résultat   plus  exact 

§.  164.  Les  observations  avec  le  micromètre  donnent  les  différences 
entre  les.  ascensions  droites  et  les  déclinaisons  des  deux,  points  observés. 
Supposons  donc  que  EL  soit  parallèle  à  l'équateur  terrestre,  et  qu'on  ait 
coiïïparé  une.  tache  M„  avec  le  bord  du  soleil  L  et  E  relativement  à  l'ascea^ 
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sîon  droite,  et  avec  le  bord  Q  ou  q  par  rapport  à  la  déclinaison:  appelons 

le  demi-diamètre  apparent   du  soleil  zn  r, 

le  tems  écoulé  entre  les  passages  de  L  et  E  par  le  fil  horaire  :::::: /,, 

le  tems  écoulé  entre  les  passages  de  L  et  Mz:::t^ 

la  diirérence  d'ascension  droite  entre  L  et  M  iir  p, 

la.  déclinaison  du   soleil  zz  D,  ^ 

la.  différence  =  des  Hauteurs  ou  déclinaisons  de  q  et  de  M  z:i  o. 

la;  longitude  du  soleil  m  Os  son  angle  de  position  zz:  h, 

l'obliquité  de  l'écliptique  zr  e». 
On    connaît   par    la   théorie    du    soleil,    G>   D,   ?,  r^  et  h,    tang   x    étant    -T 
tang  £  cos  O  (§•  7^-  î-  ^O^    ^^^  P^^'  l'observation,  t,  t,  ô\  et  ^  m  — r.    On  a  donc 

MN  — r— a",,    NL.— fcosDj-    C.N.— r---^ê.cos  D5 
dloù.  l'on-  tire. 

ta„g.t.CM=^;,   CM=y  (MN-+  CN')  =:  ,-3;^.=^. 
Sis  A-CK  est  rëcliptique,  on  a  L  C  R  =  90®' — R  C  9,  et  R  C  q  z=.  90°  —  ^.;  donc 

L  G  R  —  H ,  et^  M  G  R  =::  L  CJMi—  h  =  ({). . 
Ohf  verra  aiséinent;.  quels^  changemens-  éprouveront,  les  angles  LCM,.  k,  (p,  si 
la  situation,  de  réquateur.  ou  de  la  tache  est  différente  de  celle  que  la 
figure  43.  suppose.  Om  vient  de  trouver,  les  angles  géocentriques  fx  et  C}>, , 
et  il  s'agit  d'en  conclure  l'angle  héliocentrique  qui  répond  à  jamGM.  Soit 
{Fig,  440  SG.V  le  soleil,  T  la  terrej  si.  TS  rencontre  la  surface  du  soleil 
en  C,,  et  que  dans  le'  plan^  SCM  où  se  trouve  la  tache  M,  on  ait  mené  la 
tangente  au  soleil' TVj  C"  sera  le  centre  du  disque  solaire,  et  l'on  connaît 
STVmr,  et  STM:~  CTM  =>i,.  On  aura  donc  dans  le  triangle  TSM, 
sin.S-MT=|^sinp,.=  — sin/x^,— ^^zz:-^,  et  v^:— TSM.— 180 —  m-  — S  M  T, 
OÙ  il  faut;  prendre  l'angle  S  M  T.  plus  grand  que  90**.  En?  abaissant  {J^'ig-  4^-) 
Mm  perpendiculairement  à  l'écliptiquej.  et  en  désignant  par  CM,.  Cm,  M m^ 
les  angles  héliocentiriquesf-  on  connaît  dans=  le.  triangle  sphériqueC^  M,  qui 
est  rectangle  en  w;,  CM  z=  \}/,.  MCRzzii^,  d'oii  l'on  tire* 

sin  Mm  m  sin  ($1  sin  4'»    ^^  lang  Cm  zn  cos  (|)  tang  \|/» 
Or  M  mur.  è'5  est  la   latitude  héliocentrique  de  la.  tache,,   et  Cjt^ci:/  lia  diffé- 
rence entre- les- Ibngitu-des  héliocentriqiies  de   la  tache  et  du- point:  C,   ou   de 
îa.  terre- T-  (i^i^,.  44;,),.    On  a-.,  donc 
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sinb  Tz  sin  (p  s'm  \[/;   -tang  Iœz^os  (p  (ang  \|/., 
et  îa  Jongitude  héliocentrique  de   la   tacîie  -zziSo'^-O  it^ 

§.  î65.  iQuand   ©n   a  ainsi  déterminé   troi^   lieux  liéliocen triques  d'une 
même    tache,     on    en  -conclura    tous    les    élément    d«    la    rotation    du    solelL 
;Soient   {Fïg.  ^S.)    E,   P,,   les    pôles    de    récliptique    et    de    Téquatcur  •solaire, 
M,  rrij  n,,  les  trois  lieux  héliocentriques  d'une  tach^.    'On  Gonnaît  donc 
E m=:a,    "Em "  b,  ^E  m-  =  c,    M Em  =:  ce,    ME  ii=z§. 
En  faisant  donc  P,M  z=;P,/?e  =P|x  :z:V^  EPczj,  PEM=:«, 
i!es  triangles  PEM,  PEm,  PE/x,  fourniront  ces  troi^  équations, 
L    cos  j!:iz:  CGS  «eos  j -4- sin  ^  sin  j  cos  s, 
Î'L    cos  X  z—  cos  è  cos  j  -|-  sin  è  sin  -j  cos  (s  -i|-  a)^ 
I II.    jcos  X  7^  cos  c  .cos  J  -j-  sin  c  sin  j  cos  (.s  ^  p^. 
En  comparant  I.  avec  IL  et  1.  avec  IIL  on  trouvera 

JTTT  i  sin  a  COS  z,  —  sin-p  cos  fa+ z") 

iV.  ;Cotr:z:' ^ \ 

cos  6  -r-  cos  a  ■* 

»,  .  sin  a  cos  s; — .  sin  c  cos  (S -f  2^ 

cosc— -cosc 

En  égalant  ces  deux  valeurs  de  cot  j,  il  viendr'a 

■y*-    .,  ,^sin  C — sin  e.cosp)  (co-s  &.^co.s  a)—- (si-n  a-— .sin  &co^a'),((sos«  —  couxûl  . 

sinèsin  a  (cosç  —  cos  a)-^  sincsin  ^j^cosè  —  cosc] 

Les  lecteurs^  versés  dans  le  calcul  trigonométrique ,  verront  aisément^  corn- 
ïîient  ces  formules  peuvent  être  disposées  pli^s  favorablement  pour  l'usage 
•des  logarithmes  (^). 

En  nommant  L  la  longitu.de  héliocentrique  de  la  tache  dans  l'instant 
de  Ja  première  observation  M,  on  aura  la  longitude  du  pôle  boréa,l  P 
de  l'équateur  solaire  zi:L  —  z^  la  longitude  du  noeud  ascendant  de  l'équa- 
teur  solaire  zzz  90°-}- L  —  z,  et  Ton  trouvera,  au  niojen  de  l'équation  IV.. 
ou  V.  lobliquité  de  l'écliptique  relativement  à  la  rotation  au  soleil ,  ou  ce 
gui  revient  au  même,  l'inclinaison  de  l'équateur  solaire  sur  l'écliptique  :::^j* 

La  position  de  l'équateur  solaire  relativement  à  l'écliptique  étant  main- 
tenant connue,  la  longitude  et  la  latitude  héliocentriques  d'une  tache  donne- 
ront,    au  moyen  de  la  trigonométrie,    l'ascension  droite  et  la  déclinaison  hé» 

(l)  'V«y.  Astron.  théor.  et  prai,  par  M.  Deîemhre,   Toms  IJÏ.  Chap.  XXIIL. 
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libceTi triques    relativement   à    l'équatear    solaire.     Ea*  derniëre'  est   invariable^. 
mais    la    première-  augmenta    de   36o*   durant   une  rotaUon   du  soleil.     Ayarït 
donc  tiré   des  observations,  Ta^cension-  droite  d'une  taebe  poui^  deux  époque?', 
supposons  qu'elle  ait   changé   de   l'angle  a   durant  l'intervalle   t:  alors  on  aura 

la-  période  de   la  rotation   du   S'oleil ,    T  zz  —  t,- 

.  ~  a 

Ea  différence  entre  les  longiiudes  géocentriques  d'une  tacîie  et  dii; 
gentire  dti  soleil,  qui  est  tout  au  pfus^  de  i5'  ou  16%  est  ici  la  mesure,  par 
laquelle  il  faut  déterminer  la  différence  entre  les  longitudes  héliocentriques 
de  la  tache  et  de  la  terre,  qui  peut  aller  à  90*^^  d'où  il  suit,  qu'une  erreur 
d'observation  de  10'^^'  produira  au  moins  une  erreur  d'un»  degré  sur  les  pO'*' 
sitions  héliocen triques.  On  ne  peut  donc  parvenir  à  des  résultats  exacts^ 
que  par  une  longue  suite  d'observations.  Les  éiémens  suivans  s'accordent  trés= 
Bien  avec  les  observations. 

La  longitude  du  noeud  ascendant,    ou  longitude  hélioceniriqu0  dû  poînti 
d'intersection    de  Féciiptique  et  de  l'équateur  solaire,   où    ce  dernier  s'é*- 
lève  au  dessus  de  Féciiptique  au  nord  et  à  l'est  ::zI2^20*7^ 
IncUnaisan  de  l'équateur  solaire  sur  l'éeliptique  1:17*19-23'', 
Période  de  la  rotation  du  soleil  lïZaS  jours   17  minutes^;  ■ 

§.    166.  La   même  méthode  a- aussi  servi    à  déterminer   îa' rotation  dès* 
planètes  qui  nous  présentent  des-  taehes,-  dont  voici*  les  résultats^ 

Le  mouvement  des  taches  àe  Venus  est  difficile  à' observer,  à  cause  ds' 
là  proximité  du  soleil,  et  de  la  variation  des-  phases  dé  Vénus,  dont  il  ré^ 
suit©  qu'une?  même  tache  se  trouve  tantôt  dans  la  partie  éclairée,  tantôt  dans 
la  partie  obscure  du  disque.  Aussi  la  période  de  la  rotation  a  été  longtems 
incertarineo  An  milieu  du  diji- septième  siècle  Gassini  avait  trouvé  aS  heures' 
31  min„  pour  cette  période)  mais  Bianchini^  conclut  de  ses  observations  é'es- 
feches,  faites  en  1726^  1727,  i;^28j,- qu'elle  était  de  24'jours  et  8  h.  Il  iCf 
a' pas  longtems  que  Sehroter  a-  décidé  la  question»  Ayant  fait  uae- îongue-" 
suite  d'observations  des  cornes  de  ¥énus,-  ©u  des^  pointes  de  son  croissant^, 
il  s'est  assuré  de  sa  rotation.  Les  aspérités  de  cette  planète,  et  les  différen-- 
tes  situations  des  ombres  -  qu'elles  projettent  du  côté  opposé  au  soleil,.  chaiï=- 
geiit  sensibiemeat  la  forjae  des  cornes   dans-  uriS-  îpuriiéaj.  ce  qui^  ae   peuSï' 
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être  expliqué  que  par  la  rotationj  et  les  cornes  reprennent  toujours  la  même 
forme  au  bout  de  23  h.  21  m.  Pour  déterminer  la  rotation  avec  plus  de  sûreté, 
Schroter  compara  deux  observations,  éloignées  l'une  de  l'autre  de  781  jours, 
et  il  trouva  que  la  corne  australe  avait  précisément  la  même  forme  après  ua 
intervalle*^  de  73i  j.  i5  h.  ce  qui  étant  divisé  par  752,  le  nombre  de  ro- 
tations, donne 

28  h.  20  m.  59,04  s,  pour  le  tems  de  la  rotation, 
qui   satisfait  à  toutes  les  autres  observations.     Les  observations  de  Cassini  et 
de   Biancbini   viennent  même   à  l'appui   de   ce  résultat,    parceque    la  période 
de   24  j.   8  h.    renfenne   25  périodes   de   28  h.  21,6  m.    Suivant   Bianchini  leê 
autres  élémens  de  la  rotation  de  Vénus  sont: 

Longitude  du  noeud  ascendant  de  Féquateur  sur  l'écliptique  i:zi^2o®j 

Inclinaison  de  ces  deux  plans  ■zz  '^5"; 

Inclinaison  de  Féquateur  de  Vénus  sur  son  orbite  =  71*55'. 
Ce  dernier  angle  est  l'obliquité  de  l'écliptique,  dont  dépendent  les  saisons  de 
Vénus,  qui  par  conséquent  sont  sujettes  à  des  variations  beaucoup  plus  con- 
sidérables, que  celles  de  la  terre. 

Les  taclies  de  Mercure  sont  encore  plus  difficiles  à  observer.  L'obser- 
vation des  cornes  à  donné  à  Schroter  le  résultat,  que  cette  planète  tourne 
sur  lui-même  en  24 h.  5  m.  3i  s.  M.  Harding  découvrit  le  18  May  1801  un 
trait  obscur  dans  l'hémisphère  austral  de  Mercure ,  et  les  observations  de  cet 
objet,  ainsi  que  d'une  tache  découverte  par  Schroter,  ont  donné  la  même 
période  de  rotation.  L'inclinaison  de  l'équateur  de  Mercure  sur  son  orbite 
paraît  approcher  d'un  angle  droit. 

Suivant  les  observations  de  Cassini  et  de  Maraldi,  Mars  a  une  rota- 
tion de  24  h.  4o  m-  ou  39  m.  sur  un  axe  qui  est  presque  perpendiculaire  à 
son  orbite:  d'où  il  suivrait,  que  les  vicissitudes  ^qs  saisons  sur  celte  planète 
sont  insensibles.  M.  Herschel  a  trouvé  les  résultats  suivans  (^). 

Période  de  rotation  de  Mars  =:  24  h.  39  m.  21,67  s. 

Noeud  ascendant  de  son  équateur  sur  l'écliptique  1:12^1 7° 47^ 

r 

■1)   On  the  remarkahïe  appcarajices  al  ih s  Polar  régions  nf  thc  Planct  Mars  {Fhilos,  TranS' fo  f, 
LXXTF,  Fart.  II.  n.  i^.}. 
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Noeud  sur  son  orbite,  ou   point  automnal   m  2^  1 9^28', 
Inclinaison  de  Téqualeur  sur  l'écliptique  zz  Se*  18', 
sur  son   orbite,    ou  obliquité   de    réclipîique  de  Mars  zii  2.^° /^i^, 
La  rotation  et  les  saisoiis  '  de  cette  planète  sont  donc  peu  diiïérentes  de  cel- 
les de  la  terre* 

La  rotation  de  Jupkef,  la  plus  rapide  de  toutes,  a  été  déterminée  avec 
une  grande  précision,  au  moyen  de  ses  taches,  qui  sont  très-faciles  à  obser- 
ver. La  durée  de  sa  rotation  est,  suivant  Cassini,  Maraldi,  et  plusieurs  au- 
tres astronomes,  9  h.  55  m.  à  56  m.  suivant  Scliroter  zz  9  h.  55  m.  33  s.  Son 
équaîeur,  qui  est  aussi  à  peu  près  le  plan  de^  orbites  de  ses  saleliites,  est 
inciiîié  sur  son  orbite  d'environ  3*j  ensorte  que  les  vicissitudes  de  ses  saisons 
sont    presqu'insensibles. 

Tout  ce  qu'on  sait  de  la  rotation  de  Saturne  est  du  à  M.  Herscbel. 
Les  observations  des  bandes  obscures  et  d'une  tache  très -^apparente  lui  ont 
donné  le  résultat,  que  Saturne  tourne  en  10  h.  16.  m.  sur  un  axe,  perpen- 
diculaire à  cette  bande  et  au  plan  de  l'anneau,  de  sorte  que  Féquateur  coïn- 
cide avec  l'anneau:  d'où  il  est  probable,  que  l'anneau  a  à  peu  près  la  mrîne 
rotation,  que  la  planète  (^).  M.  Herschel  conclut  des  Jcwi/ies,  ou  des  parties 
lumineuses  qui  s'élèvent  au  dessus  de  la  surface  de  l'ahneau ,  qu'il  a  obser- 
vées avec  beaucoup  de  soin,  que  l'anneau  tourne  sur  son  axe  en  10  h.  32  m. 
25,  4s.  O*  La  distance  du  milieu  de  l'anneau  au  centre  de  Saturne  est  en» 
viron  deux  demi-diamèlres  de  la  planète  (^.  i5^.).  En  comparant  les  pério- 
des des  satellites  de  Saturne,  et  leurs  distances  à  la  planète,  qu'on  trouvera 
plus  bas,  il  résultera  de  la  troisième  loi  de  Kepler  ;§.  126.^  qu'un  satellite,  pla- 
cé au  milieu  de  l'anneau,  ferait  une  révolution  en  11  heures  à  peu  près,  ce 
qui  diffère  peu  de  la  rotation  de  l'anneau  et  de  Saturne.  Il  est  donc  viai- 
«erablàble ,  que  les  révolutions  des  saleliites  et  de  l'anneau,  à  proportion  de 
leurs  distances,  dépendent  de  la  rotation  de  Saturne,  suivant  des  loix  physiques. 
§.  167.  Depuis  la  découverte  de  l'aplatissement  de  la  terre,  il  était  à 
pi'ésuraer,  que  la  rotation  des  planètes  devait  pioduire  lé  même  effet;  et  cet- 
te supposition  a  été   ronfiiniée   par  les   observations. 

\1J  ^Jxcouni    ■<;    i/i-j-  iUscoi  erj    nf    a  sixth  .  und    snventh    Satellite    of  the    Planct    8aturn    [^Jt'hllos^ 

Travs.   P'ol.  J.KKX.  Pari  I.  pag.   i3.    etc. 
^ti)   On  the  Satellites  oft/ie  }la?iet  Saturn,  etc.  ( Tbld.    Fart  11.  n,  tû>.\ 
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La  durée  de  la  rolfsiron  de  Mars  est  la  même  que  eelie  de  la  terre: 
or  son  diamètre  étant  environ  la  moiîié  du  diamètre  de  îa  ierxQ^  la  yilesse 
d'un  point  de  l'équateur  de  Mars  est  deux  fois  moindre  qus  sur  la  terre:  ce- 
pendant son  aplatissement  paraît  beaueonp  plus  considérable,  ses  deux  diamè- 
tres étant  enire  eux^  suivant  M.  Herscliel  comme  16  à  i5_j  suivant  Selirijler 
comme  81   à  80  (^). 

La  période  de  la  relation  de  Jitpîilr  est  -^,  de  celle  de  la  terre,  son 
équateur  est  11,  4  ^o'is  plus  grand  que  Téquateur  terrestre:  la  vitesse  de  îa 
rotation  de  cette  planète  est  donc  s-j  fois  plus  grande  que  celle  de  la  terre: 
d'où  il  résulte  un  aplatissement  très-considérable;  les  observations  donnent  le 
rapport  des  diamètres  zz  i4::  i3. 

Le  rapport  des  diamètres  de  Saturne  est,  suivant  M-.  Herscliel,  comms 
22^1  à  ao6i ,  k  peu  près  comme  11  à  10.  Mais  ce  qui  est  plus  extraor- 
dinaire, c'est  que  suivant  les  observations  de  cet  astronome,  Saturne  est  dou- 
blement aplati,  aux  pôles  et  sous  l'équateur,  et  Taplâtissement  des  pôles  s'étend 
à  une  grande  distance^  ensorte  que  son  plus-  grand  diamètre  est  celui  du  pa- 
rallèle de  4^°  ^^  lati-tude,  où  la  courbure  de  la  surface,  ou  des  méridiens-, 
est  ausssi  la  plus  grande.  Le  disque  de  Saturne  a  donc  à  peu  près  la  forme 
d'un  carré,  dont  les  quatre  coins  sent  arrondis.  Suivant  les  dernières  obser- 
vations de  M.  Herscliel,  l'axe  de  Saturne,  le  diamètre  de  l'équateur,  et  le  plus 
grand  diamètre  aous  le  parallèle  de  43*?  sont  entre  eux  comme  les  nombres 
32,  35,  36  ("). 

M.  Herschel  croit  avoir  aperçu  un  aplatissement  considérable  de  îa  noi> 
velle  planète,  découverte  par  lui. 

Le  tems  de  la  rotation  du  solei'l  est  25,5  fois,  ei  son  équateur  110 
■fois  plus  grand,  que  ceux  de  la  terre:  par  conséquent  un  point  de  son 
équateur  a  une  vitesse  4  ^  ^  fois  plus  grande  que  sur  la  ten<?;  cependant 
on  n'a  aperçu  aucun  aplatissement  de  ce  corps  central. 

(l)  Ephémérides  de  Berlin,  pour  i8oa. 

{jf)  ïhilos>  TranS'jfor  ihe  jear  1806.  Fart  II. 
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CHAPITRE      XL 

Les  cinq  nouvelles  Planètes, 


§.  168.  J-^epuis  rorigine  de  l'astronomie  on  connaissait;  outre  le  soleil 
et  Iff  lune,  les  cinq  planètes  principales  don!  il  a  •été  traité  dans  les  chapitrée 
precédens,  eî  Ton  croyait  probablement  connaître  toute  l'étendue  du  système 
solaire:  personne  ne  se  doutait,  qu'il  y  eût  d'autres  planètes  qui,  sans 
être  aperçues,  décrivaient  autour  du  soleil  des  orbites  semblables.  Dans  les 
tBins  modernes,  les  distances  des  planètes  au  soleil,  et  les  lois  de  leurs  mou- 
veraens  étant  mieux  connues,  on  présuma,  qu'au  delà  de  Saturne,  il  y  avait 
peut-être  des  planètes,  invisibles  ou  inconnues  à  cause  de  leur  grande  distance. 
En  réfléchissant  sur  le  grand  nombre  des  planètes  secondaires  qui  accompa- 
gnent Jupiter  et  Satunie  dans  leurs  routes  autour  du  soleil ,  et  sur  la  mul- 
tiplicité des  comètes  qui  paraissent  annuellement,  on  ne  put  se  persuader, 
que'  le  nombre  de-3  planètes  principales  fût  borné  à  .six.  Cette  supposition 
fut  confirmée  par  une  des  découvertes  les  plus^  importantes,  que  l'astronomie 
doit  à  M.  Herschel,  -étant  alors  occupé  à  observer  la  parallaxe  des  étoiles, 
ù  Balh  -en  Angleterre.  Le  î3  ï\îars  1781,  ayant  dirigé  ^on  télescope  vers  un 
point  de  la  voie  lactée  près  de  l'étoile  H  des  Gémeaux,  il  aperçut  un  astre 
qui  5  quoiqu'à  la  vue  simple  pai  aissant  comme  une  étoile  de  la  septième 
grandeur  ;  avait  dans  le  télescope  un  diamètre  beaucoup  plus  grand  que  les 
étoiles  de  la  première  grandeur.  Son  mouvement  propre^  qui  était  sensible 
dans  peu  de  jours,  prouva  que  ce  n'était  pas  une  étoile  fixe,  et  M.  Herschel 
îe  prit  d'at>ord  pour  un-e  comète,  quoique  son  extérieur  fût  très-difierent  des 
comètes      ^  '.     Ses    premières   obs  !  valions    lui    firent    connaître,    que   cet   astre 


(ij  J>hilos.  Transact.  Fol.  LXJLL  Part  U.  n.  3â. 
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avait  un  mouveBient  direct  de  a''',25  par  îieure,  que  sou  orbite  él&ïi  peu: 
inclinée  sur  l'éclipiiqup ,  que  sa  vitesse  et  son  diamètre  augmenlaîl,  et  que; 
par  conséquent  il  s'approchait  de  son  périhélie  {''■).  Cet  astre  occupa  bientôt 
touâ  les  astronomes,  qui  ne  tardèrent  pas  à  voir 5  que  son  mouvement,  au 
lieu  de  ressembler  aux  orbites,  excentriques  des  comètes,  était  presque  circu- 
laire comme  celles  des  planètes»-  Il  fut  donc  reconnu  comme  une  planète  prin- 
cipale du  système  solaire,  et  les  observations,,  faites  pendant  quarante  ans, 
ont  mis  cela  hors,  de  doute  5  et  ont  donné  les  élémens  de  son  orbite  avec 
une  grande  précision.  La-  plupart  des  astronomes  sont  convenus ,  d'aprè». 
Mr.  Bodej  à  donner  à  celte  planète  le  nom  à'Umnus  et  le  signe  ^;  les 
astronomes  anglais  rappellent  Georgiwn  Sidus, 

Les  méthodes  précédentes  pour  déterminer  les  orbites  planétaires,  sup- 
posent un  grand  nombre  d'observations,,  principalement  des  oppositions  dans  les. 
différentes  parties  de  l'orbite,  et  surtout  une  connaissance  exacte  de  la  révo- 
lution ,.   d'où.  l'on,   conclut  le   mouvement  moyen,  et  la  distance  moyenne  au 
^leil,     dont  la   comparaison  avec  le  mouvement  et   le   rajon.  vecteur  vrais,. 
est  la  base  de  toutes  les.  méthodes,  précédentes..    Mais,  comme  cet  élément  est. 
trouvé  par  un  grand  nombre  de  révolutions   complètes,  et  que  le  mouvement: 
cle  la  nouvelle  planète  est  si  lent,,  qu'elle  emploie  plus  de  80  ans  pour,  faire 
une   révolution,    il    est  aisé  de  voir,   qu'il  fallait  employer   ici  de  nouvelles 
méthodes,    et  qu'un,  tems  considérable  s'écoulera,,  avant  que  les.  élémens  de; 
la  nouvelle  planète  soient  déterminés  avec  la.  même  précision  que  ceux  des 
anciennes.     Cependant    la  lenteur  même'  du    mouvement    est    très-fa-vorable,. 
pour   approcher   de  la  vérité   à:  l'aide  d'un  petit  nombre  d'observations.    En 
effet,   une  demirannée  faisant   environ^  la  î68  me  partie,,  ou  2*9''    de  l'orbit^ 
d'Uranus,  qui  est  peu  excentrique,  on.  peut  l'observer  de  deux  points  diamé- 
tralement opposés  de  l'orbe  terrestre,,  sans  que  sa  distance  au  soleil  ait  changé 
sensiblement  I    ensorte  qu'en  regardant  ce  petit  arc  comme  un  arc  de  cercles 
parcouru  d'un  mouvement  uniforme,,  on  peut   déterminer  ses  élémens   d'une 
manière  approchée,  parceque  la  base  ou  la  parallaxe  annuelle  est  aussi  grande 

(j)  Ibid,  pttg^  4s8c. 
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que  possible.     On    va  voir   que  deux  observations  suftisent  pour  cet  eiYêt,   à 
Taide  de   Ui   troisième  loi   de  Kepler.  i 

§..  169.  Soit  {Fig.  46.)  S  le  soleil,  Tt  l'orbite  de  la  terre,  P,  p,  deux 
points  de  l'orbite  d'Uranus,  où  il  a  été  observé  de  T  et  /;,  et  appelons  lei 
quantités   données  par  les  observations  et  la   théorie   du    soleil, 

STzzia,    Si!=i:ô,    TS/=i:7,    PTS  nz  a  ,  >/S  :=:  p. 

Tannée  sidérale   de  la  terre  zzz  A, 

le  tems  écoulé;  entre  les,  deux,  observations  i^  i^ 
les.  quantités  qu'on  cherche, 

Tannée  sidérale  de  la   planète  inT, 

Tangle   au  soleil  PS^znoj, 

le  rayon   vecteur,  ou   le  r-arcn.  de- son:  orbite,  SF  zz.Sp::!:^. 
En-  faisant  le  demi -diamètre  de  Torbite   de  la  terre  =11,    on  aura  en   vertu 
dé  la  troisième  loi  de  Kepler,  TzzzAxVx,    et,  à  cause   de   l'uniformité  sup- 
posée  du.  mouvement,  T  zn —  ^^-d'où  il   suit-. 

^  "  tCTT-  f 

:c  y  jc      A 
Les:  triangles,.  PS  T,  pSt,  fournissent  ces  relations: 

Pzz:  i8o°— a— PST,    p=:i8o'— (3  — pS^,    donc 

,      ^  P-f  p=:Jao°~(ai-p)— (PST-i-/^SO. 

Mais  PST-i-/;S/  — PST  +  PS/-f  wzi:36o°— 7-l-co,    donc 

et  .  b     . 

OïL  a  de  plus,.  sin  P  zz  —  sin  a,     sin  p  zn  —  sin  p  j 

€r  les- angles  P,  p,  étant  tout  au  plus  2°  et  quelques  minutes,  on.  peut,  supposer 

a  sir.  «  -f  &  sin  j3 


P  -|-p  zzsin  p  -j-  sin 


X 


ce  qui  étant,  comparé  avec   la:  valeur  précédente   de  P-j-p;,   donnera; 

(a  sin  a-j-  b  s'in  p)  Y x  zz:  (7  —  a  —  (3)  xY x. ■—  . 

En  faisant  donc  a;  :=:j%  on  aura   cette  équation  du  troisième  degré, 

o         -c  sin  a -f- &  sin  p  û  TT  f 

^        *^  y  ~^a  —  {d'~  ^  '       Â(7~-a.— .(3)  ' 

dont   la  solution  donne  j  et  x  zzij^.    Le  résultat,  trouvé  par  cette  première 

approximation,    sera:  rendu  plus  exact,,  si,,  après  avoir,  calculéj  les  angles  w, 

P,  p,  au.  mojen.  des  formules 
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aTTf  .  ff     ,  .  ô     . 

on    cîiange    la    valeuij    trouvée    de    x,     jusqu'à    ce    qu'on    ait    exactement 

ï.    Exemple.     Deux  des  preniières  observations,  faites   en   1781,  donnent 
a —  72»  17^53'%    p  — 93=29^ 3i'^    7=z:i73'5o'i3'^ 
a:rz  i,ooo6S,       ^=:zi,ooo53,        /  nz  roo  jours  6  h.  45  m. 
donc  7-=- K -—p  zn. 8°  2' 49'' zz  0,140445675;    ce  qui  donne  Féquation- 

ozny^ — i3,8gb49.j — 22,0813; 
.à   laquelle   satisfait    la    valeur  jzz:  4, 355285;     les    deux  autres    racines    étant 
imaginaires.     On    a    donc  j^zz  a;  zz  18,9685  ..,.  Au  moyen  de  la   correction 
précédente  on  trouvera  ^  zz  18,974-     En  effet,  cela  donnera 
cozz2°9^    Pzz2»52'48",    p=3»i'ï^',    donc 
p  _|_p  _|_  co  zz  S°  2'49^'zz  y  — ^ï-^-^p. 
JI.    Exemple.     Deux  autres  observations  de  la  même  année  donnent 

azzi.9'34'29",    pzz4o«44'44'^    7  rz:  64° 9'42",    fzz  67  j.  57^.  3i.ra. 
a  zz  1,014*6,       ^z3i,oi4o2;        d'où  l'on  tire  l'équation 
o=.y^— 14,7^35  .J  —  J7, 8729,; 
^lont    une    racine    es^t    z^4,3^i^    les    autres    étant    négatives.     Cela    donne 
^  i^ij^izi  18,844,  un  peu  plus  petite  que  la  valeur  précédente. 

Le  résultat  général  (ju'on  peut  ,en  conclure,  c'est  que  î)  la  distance 
d'.Uranus  au  soleil  est  à  .peu  près  19  fois  plus  grande  ,que  celle  de  la  terre, 
et  deux  fois  plus  grande  que  .celle  de  Saturne,  ensorte  que  le  système  solaire 
a  été  agrandi  au  double  par  cette  nouvelle  planète;  2)  son  orbite  est  peu 
excentdque;  3)  la  durée  de  sa  révolution  est  de  82  à  83an«;  4)  Uranus 
revenait  de  son  aphélie  l'an  1781^,  parceque  d'après  toutes  les  observations 
son  rayon  vecteur  allait  en  diminuant.  Ces  données  sont  suffisantes,  pour 
entreprendre  une  détermination  plus  exacte  de  son  orbite. 

Une  méthode  semblable  est  la  suivante.     En  appelant  (F/g.  22;) 

la  longitude /du  soleil,    TTSzzO, 

les  rayons  vecteurs  de  la  terre,  STzzr,  de  la  planète,  S Lzz:^, 

(l)  Voy.  NoLaeaux  Ouvrages    de    Eoscovich,  Tom  III.   Opusc.  II.  Mim.  IJ.  et  le  mémoire  de 
fi-lilgel,  dans  les  Ephémér.  de  Berlin  pour  l'jQô,  pag.ièdQ' 
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là  loilgiîuds  îiéiiocentrique  de  îa  pianèle,  TSIicriPr' 

l'angle  à  la  terre,   LTS  =!:  Q  —TTLir  t], 

l'angle  à- îà  iîlanète,  SLT  rz:T/E  — VSL  =:  Y'TL— P  rz^V 
(OU  connaît  r,  O,  TTL,  et  t^.  En  marquant  d'un  trait  les  mêmes  quanti- 
lés,  relatives  à  une  autre  obseryaiion,  et  en  normnant  ??i,  n^  les  mouvemens 
moyens  du  soleil  et  de  la  planète,  dans  l'intervalle  entre  les  deux  observa- 
tions, on  connaît  m^  Maintenant  on  donnera  à  s  une  valeur  arbitraire,  ou 
celle  qui  a  été  trouvée  par  les  premières  observations ,  et  on  calculera  les 
angles,  ^,  ^',  à  l'aide  des  formules,  sin  ^  zz  —  sin  -o,  sin  <"  zz  —  sin  r{  ;  ce 
qui  donnera  P  rz  Y  T  L  —  $",    et  P -j- >}  zz  O'-^b?   donc 

F-  P  =:  CO'-  O)  -f  Cl  -  r/)  +  (^  -  O' 
En    supposant    donc   le  mouvement    vrai   P' — P   égal    au  mouvement  moyeri 
n,  on  aura,   en  vertu  de  la  troisième  loi  de  Kepler,    P'  —  P  zz  - — ^,     ce   qui 
donne  l'équation' 

CO'' — '  O)  H-'C"^  —  V)  4-^  i  Arc  sin  --  sin  r\  — ■  Arc  sin  —  sin  r{  V  iz:  - —  =. 
H  faut  donc  changer  la  valeur  de  z,-  jusqu'à  ce  qu'elle  satisfasse  à  cette 
éqnationf  et  le  milieu,  conclu  de  plusieurs  observations,  sera  d'autant  pltis 
exact,  que  l'excentricité  et  l'inclinaison  de  l'orbite  sont  plus  petites,-  parce- 
qu'on  a  employé  le  li^u  t  réduit  à  l'écliptique,  au  lieu  de  celui  sur  l'orbite, 
et  le  mouvement  vrai  au   lieu  du  mouvement  moyen-, 

§.  170.  Les-  quatre  planètes,  découvertes  au  commencement'  du  siècle 
présent,  ont  obligé  les  astronomes,  de  clierclier  des  méthodes  nouvelles  et 
plus  exactes,  parceque  leurs  excentricités  et  inclinaisons  siont  très- grandes. 
L'ouvrage  le  plus  impoi'tant  sur  cet  objet  est  la  Theoria  motus  coj-porum 
cœlestlum  etc.  auiùre  C.  F.  Goiass ;  et  l'on  doit  au  célèbre  auteur,  non-seu- 
lement des  méthodes  ingénieuses,  mais  aussi  l'heureuse  application,  qu'il  en 
a  faites  aux  nouvelles  planètes,  et  qui  nous  a  fait  connaître,  dans  très-peu  de 
tem.s,  leurs  élémens  avec  une  précision,  qui  donna  le  moyen  de  les  observer 
saris  interruption:,  car  ces  planètes  sont  si  petites,  qu'on  les  voit  à  peine 
avec  des  télescopes ,  de  sorte  qu'il  eût  été  difficile  de  les  retrouver  après 
leur  conjonction  avec  lé  soleil,  si  Ton  n'eût  pu  Calculer  d'avance  leur  lieu, 
par  le  moyen  d'un  petit  nombre  d'observations,  peu  éloignées  l'une  de  i'âiiire, 
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ou  ce  qui  revient  au  même,  si  l'on  n'eût  pas  eu  des  méthodes,  qui  don- 
naiant  le  moyen  de  déterminer,  d'une  manière  très-approchée,  l'ellipse  entière 
à  l'aide  d'un  petit  arc.  C'est  le  but  de  la  méthode  de  M.  Gauss ,  qui  ne 
suppose  que  trois  observations:  elle  consiste  dans  une  approxiniatioij  succes- 
sive, mais  très-rapide.  Quoique  le  livre  de  M.  Gauss  soit  entre  les  main* 
de  tous  les  astronomes,  et  que  M.  Delambre  ait  donné  une  exjîlication  dé- 
taillée de  cette  méthode  et  de  plusieurs  autres  (^);  je  crois  que  mes  lecteurs 
me  sauront  gré  de  l'abrégé  de  cette  méthode,  que  je  Tais  ietrr  donner. 
§.  171.  Les  quantités  données  sont; 

I.  les   iems   moyens   des  trois   observations,    T,  T',   T",    et  les   intervalles, 
T'  —  T  —  i",  l'"'  —T—f,  T"  ~  T'  =r  /  —  t"  zn  t; 

1.  \es  longitudes  géocentriques  de  la  planète  sur  l'écliptique,  a,  v.\  al'-^ 

3.  ses  latitudes  géocentriques,  (3,  (S',  ^"'■, 

4.  les  distances  de  la  terra  au  soleil,  V,  V,  Y''; 

5.  les  longitudes   héliocentriques  de   la   terre,    /zr  iSo'-f- O5    /'i=:  î8jo*-s- Q'f 

r=i8o»-|-Ô"- 
Si   {Fig.  38.)  S  est  le  soleil,  P  la  terre,  D  le  lieu  de  la  planète,    réduit  à  le- 
cliptique,  on  tirera  de  c,    Vélongation  SPDzzr^zCO  — «)»    et   l'angle   adjacent 
SPF  m  i8o°I^  (O  -— «):^-!~  ('^  — '0-     O"  connaît  doue  encore    ' 

6.  les  complémens  de  ïélovgation,  y\i=^ZÏlQ--^)r'>'i^^^Q'-^')'.^'^^'ilQ''~^")--' 
Les  quantités  qu'il  s'agit  de  trouver,  pour  déterminer  les  éiémens  de  Purbite,  sont: 

7.  les  longitudes  héliocentriques  de  la  planète,     L,  L',  JJ\ 

8.  les  latitudes  héliocentriques,    A,   X'',  X''',  :  ^  ' 
g.  les  rayons  vecteurs,    i;,  v-^  nj",             - 

Imaginons  que  la  Fig.  47-  représente  une  partie  de  la  surface  d'une 
sphère,  dont  le  soleil  occupe  le  centre,  ensorte  que  tous  les  plans  qui  passent 
par  le  soleil,  formeront  des  arcs  d'un  grand  cercle.  Soit  VA A'^  Técliplique 
suivant  l'ordre  des  signes,  soient  AB,  A' B',  A"  B",  les  plans  passafis  par  le 
soleil,  la  terre,  et  la  planète,  lors  des  trois  observations.  Cela  posé,  les  com- 
munes sections  de  ces  grands  cercles  et  de  l'écliptique,  A,  A',  h",  seront  les 
iieux   héliocentriques    de    la    terre  j     et   les   lieux   géocentriques  de  la  planète, 
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B,  B',  B",  seront  situés  dans  les  cercles  AB,  A'B^  A''B'',  aussi  bien  que 
îes  lieux  héliocentriques  G,  C,  Q":  les  premiers  étant  sur  la  prolongation  de 
la  droite  PD  {Fig.  38.),  les  derniers  sur  SD.  Les  trois  points  G,  C,  G"" 
il'ig.  47-)»  sont  dans  le  plan  de  l'orbite,  et  par  conséquent  dans  ua 
grand  cercle  qui  coupera  l'écliptique  au  noeud  ascendant  J^  mais  les  pointé 
B,  fi',  B",  ne  sont  pas  dans  un  grand  cercle,  parceque  la  planète  et  la  terra 
ae  se  meuvent  pas  dans  le  même  plan.  Soit  donc  MNEB'',  le  grand  cercle 
mené  par  B,  B'%  qui  coupe  le  grand  cercle  A!  B'  en  b%  et  soient  D'',,  D'', 
D^  les  communes  sections  des  grands  cercles  AB  et  A'B'^  AB  et  A^'B'',  A'B'' 
et  A''' B^'.  Ayant  abaissé  les  perpendiculaires  ha,  W a\  Wa",  Gjc,  Csff. 
Q'x",  b' ^ ,  sur  Fécliptique,  on  aura 

rBa=zp,  B'a'— (3^  Wo!*—<^'\    Qxz=.\  Çld—V,  Cx^zzi-k*', 
(i) <  AA'  — /'  — /,  Kk'z=iV''-'l,  M Ès!'-::=iî"—l',  Aa  =  a~/—I^7î, 

(  AV— V,  h!'a"-^ri\  Ax^-L—l,  h'x'-^zV—V,  A"x"-=V'—r, 
Connaissant   dans   le   triangle  spliérique  ABo,    rectangle  en  a,  les  deux  côté* 
îj,  p,  on  peut  calculer  Tangle  BAa,  et  l'hjpothénuse  AB^  il  en  est  de  même 
des  triangles  A'B'ia',  A^'B"a'';  on  aura  donc 
i'x)..„Yiku—h\  ABzi:^  B'AV^i^',  A^B'nz^^  B'^AVzzî",  A'^B''=:e^''-  " 
Maintenant  on    connaît  dans   chacun    des   triangles   AD" A',  AD'' A'',  A'DA'''', 
un  CGlé  A  A'',  A  A",  A' A",    et  les  deux  angles   adjacens,    ô'  et   i8o° — ô",   ô"  efc 
i8o* — h".^    ^'  et  lUo®  —  ô'',     d'où    l'on   tire    les    trois  autres    parties   de    ce« 
triangles,  savoir   les  côtés  AD'',  A' D'%  AD^  A'^D',  A'D,  A''D,   et   les  angle* 
D",  D',   D.     Au    moyen   de   ces   trois    angles ,    on    trouvera   dans   le  triangle 
D''DD',    les  trois  tôles:   on  connaît  donc  aussi 

jBD'— ''^zzAD''— i/,  BD':z:'è=:AD'— ^,  B'D"=ii''y=A'D"— J', 
^^  ""l&Bz-b'~AfI>—d',  B''D'=::fb"zi:A"D'—d%  B"D:=:b'' —A''D—d'. 
Etant  donnés,  dans  le  triangle  BD'B'^  les  côtés  'b,  'à",  et  l'angle  compris  D\ 
on  calculera  l'angle  B^'j  alors  connaissant  dans  le  triangle  B^'D^'^  les  angles 
B'',  D^  et  le  côté  intercepté^  on  trouvera 

(4) D  b%  et  B'  è'r=:  D  y—  b'=z  cr'. 

Toutes  les  quantités  qu'on  vient  de  trouver,  (i.  2.  3.  4- 5.  6.  (2)  (3)  (4)), 
*ont  exactes:  le  reste  du  calcul  se  réduit  principalement,  à  trouver  le  petit 
arc  B'  C'  zi;  z%  qui  eat  la  base  de  cette  méthode* 
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§.  172.  Si  dans  l'équalion  identique 

sin  X  sin  (z  ■ — y)  -}-  sin  z  sin  (j  —  •a^)  =  si"  JK  sin  (3  —  x), 
on  substitue  a;  =:  N  C,   yzzNC',    2=zNC,    et  les  valeurs 

sinBsinBC  .  sin  &' sin  J' C'  .  sin  B'' sin  B'^C 

Sin  X  m  ■ : — -^ —  ,    sin  y  zz -. — ,    sin  2  zz: r— -; , 

siii  N         '  -^  sin  N  '  sm  N  ' 

fournies  par  les  triangles  BN  C,  ^'NC,  B'^NC,  il  viendra  l'équatiori 

(A) . . . .  o  =z  sin  B  sin  BC  sin  C  C'^  sin  B''  sin  B^'  C  sin  G  C—  sin  b'^'in  h'  Csm  C  C'^ 

Soit  (i^?^.  4*^0   S  le  soleil,    et   C,  C,  C,  les  trois  lieux  héliocentriques  de  la 

planète,  et  qu'on  nomme  les  surfaces  des  triangles  rectilignes 

(5) .CSC'zi:-,     CSdn^',     CSCm-- 

Cela  posé  on  aura  SCzz:^'^  SC'zz:t;%  SC''''zzi;"  (§.  171.  n.  9."),  donc 
n"::zvv'  siïiCSa,  l'angle  CSC  étant  égal  à  l'arc  C  C  (/)^.  47.).   Ainsi  on  a 

(6) sinCCzz:— ,,     sin  CG'^iz: -^,     sin  GX'^=:-^,. 

En  substituant  ces  valeurs  et 

(7) .BCniz,  V>'Cz=iz\  B"a^'-^',  h'Q!z=.z'—^\  en  (A),  on  aura 

,_.                             n  sin  B  sin  2;      ,     7i'^  sin  B"sin  z"          n' sin  fe' sin  (  x' — ■  (y'\ 
(B) O  =Z  -j-- ^ \j- i  . 

Or  on  a  {Fig.  38.)SDsinDzzSPsinP,  l'angle  à  la  planète  D  étant  la  différence 
des  lieux  héliocentrique  et  géocentrique  de  la  planète,  BCzz:^  ÇFig.^'].),  et  l'angle 
à  la  terre  P  étant  le  supplément  de  la  différence  entre  le  lieu  héliocentrique 
de  la  terre  et  le  lieu  géocentrique  de  la  planète,  ou  de  ABinJ:  on  a  donc 

(8) T»  sin  s  zn  V  sin  c/,  T;'sin  2'=:zV'sin  t?'^  -u'^sin /'m  V'sin  ff' . 

On  a  de  plus  dans  les  triangles  BD'B'',    3'DB'^ 

sin  B    __  sin  B"  D'  sin  ¥    sin  B"  D 

sin  a'^  sin  B  D'   '         ^"b^  sinô' D 

En  substituant  ces  valeurs  ainsi  que  (8),  dans  l'équation  (B),  après  l'avoir  muî- 
tjpliee  par  — ; — —— — -^ ,    il  viendra 


n  sxn  B^'  sin  z 

,^-                             VsincîsinB'^D'      ,    7i"         7i'     V'sin  d' sin  B''D  sin  (z'— «/) 
(C; .0  —  '         — ' 


Y^'sin  d'^sin  B  D'  n  n  \'' 5in  d^'sin  ô'D  sm  a'      * 

équation   qui  renferme  trois  inconnues,  z',  —  zz:  /,    —  izz  v''.     Nommant  donc 

71  n 

les  quantités  connues 

.  Vsin  dsinB/'D'   V' sin  d'sin  B"D 

^^^ V'^sin  ct'^sxnBD'  '        y^' and"  sin  b^  ~~      ' 

.     ,     ,,       ^         sin{z'_o-0  ,      .  ,n       •       /        V'sind' 

on  aura  o:i::A4-/ — B.v. — ^^ — -.    ou  sn  substituant  (8 )  sm  2  zz: ^7 — > 
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^  a  sin  [z' -^  a^) 

En   nommant   la  surface   du  triangle    formé   par  les  trois   corde*,    (Fe^.  48.) 
CCC'zz:*,    on    a 

(10) .x=:n-{-n'^-^n^; 

et  en  nommant 

10.  les  longitudes  héliocentriques  sur  l'orbite,    C,  C',  C^, 

11.  les  anomalies  vraies  comptées  du   périhélie,    u,  u^,  u^\ 

12.  la  longitude  du  périhélie,    II, 

ï3.  le  grand  axe,    le  petit  axe,    et  le  paramètre,    2 a,  ^b^  2p, 

i4«  l'excentricité,    7; 
on  aura  m=iC  — II,     et  (§.   129.  (7)),  v  (i -|- 7  cos  a)  :=z  a(î  —  7^)  =  — ir  a,- 
ce  qui  donne  ces  trois  équations 

(ïi) I— 7cos«,    ^— I  iz:7cosw'.    -^ — in:7cosu^'.' 

En  ajoutant  la  première,    multipliée    par    sin  (u''  —  m'),    avec    la    troisième, 

multipliée  par  sin(M''— m),  et  en  ôtant  la  seconde,  multipliée  par  sin  (u'' u), 

il  viendra 

7  cos  u  sin  (u'' —  w)  -f-  7  cos  w'^sin  (m'—  w)  —  7  cos  u''  sin  [u" —  w); 
où  ayant  substitué  cosusin(a''— î/)+ cosw"sin(u''— M)r:cosw''sin(u'''-.î/),  on  aura 
(E)  . . .  -  sin  (w''- ï^O +4/*^"  ("'-")-  ^si"C"''~")-»i"("''-"0+*in("'-")--sin(M'''^.. 
En  faisant  pour  abréger, 

— —  =  g,    — ^—  =:  ^,     — ^—  =  ^,    donc  ^  z=  ê  +  tf, 
on   aura  par   les   formules  trigonométriques, 

sin  (u'' — w')-j-sin(î/ — u) — sin(u'''' — w)i=sin2ô-|-sin  as — sin 2 (ê -4-0:^ 

2  «in  (£  -{-  ô)  (cos  (^  —  6)  —  cos  (g  -H-  ^))  zr  4  sin  ^  sin  £  sin  ô  zi: 

4îi'—  1i       .      u"~—u      .      u" — u' 
sm .  sin .  sin  » 
2                     2                     a       ■ 

En  multipliant  donc  (E)   par  'u  v' v" ,  il  viendra 

(F) p  { 'v'v"ûxi{it'—  uf)  -f  x;a;'sin  {u'—  u)  —  <ui;''sin  (a'''-=  m)  >  :^ 

,         .    ,,      .      u' — u  vl' — ti        .      u" — ît' 

4  f  oj  t;    .  sin  — ■ •  sin «  sm • 

3  2  2 

Mais  on  a  (F?^.  4^0 'i''»^'»in(«'— «)~^'«'siûGSC==»"(6;,  'yi;''sin(M''— M)i:rw''^ 
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v''v''&\n{u"—u')z-:m   en  substituant  donc  en  (Fj,  G  G',  GC\  G'G^  au  Uea 
de  u' — u,  il' — Uy   II' -^il ,  ç\\ç,  donnera 

P  = -..^n-^-n' ' ,    el  par  (.0), 

'Ut;'!;''.  sin  ce.  sinCC.  sinC'C         ,  ,     ,.,         ^     .-^ 

p  n ;^ > ;;^ 7—77,  ct  cn  suDstituant  (oi^ 


(G)  ......  ^  zz: 


,/«/' 


2  ^  a;  -^t;'  'v".  cos  I  C  C.  cos  |  C  C'^  cos  ^  C'  C 
§.   ]t3.  Comme  les   observations  sont  supposées  peu  éloignées  Fune  de 

Fautre,  on  peut  faire,   pour  une  première  approximation,  cos zzcos n: 

Ce" 

cos  =::  I ,     et  v  n/  v"  zn  v^^ ,    parceque   'v'  a   une  moyenne  valeur   entre 

•»  et  v".    Alors  l'équation  (G)  deviendra 

En  nommant 

i5.   la  durée  d'une  révolution  de  la  planète  m  ©, 

16.  la  surface  entière  de  son   ellipse  zzE, 

ij.   le  secteur  elliptique  décrit  dans  le  tems  iz:zs^ 

18,  la  durée  d©  l'année  :zi  m, 

19.  le  moyen  mouvement  diurne  da  soleil,  en  parties  du  rayon  ^:  «^ 
«t  en  exprimant  le  tems  /  en  jours,  on  aura  - 

(12)...,..  cz=^::=  3548, 1676.  sini'',     5=:|  E  =:^  Tra^^Yp, 
tt  en  vertu  de  la  troisième   loi  de  Kepler, 

(i3) a':=:  —  iz:  —  ,    donc  ^  n  —  ^  V», 

Les  trois  secteurs  elliptiques  {Fig.  48.)  sont  donc 

Comme   l'arc  CC  e»t  supposé  fort  petit,    ces  secteurs  ne  sauraient  diffères 
considérablement  des  triangles  rectilignes,    — ,    —,    —  ;    en  faisant  donc 

04) s==^,  ,'='\  \"='-^, 

St^f^'f  seront  des  nombres  très- peu  différens  de  l'unité:    on  aura  doasc 

(i5) nyz=,ct-Vf,    n'yznct^Vp,    n'y'z=:ci''V pf 

tfott  l'on  lire  (§.  172.) 

06) /=^'-:=^-l',    v-=^=^'. 
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En  supposant  encore,  que  n' y'  est  la  moyenne  proportionnelle  entre  ny  et 
tl' y" ,  on  a«ra  c^'t'^pz--c^tt!^p^  donc  il^zz:tf,  ce  cfui  étant  substitué  dans 
Féquation  n''^ y'^znc^t'^  p-ziLnn*' yy" ,  donne  p  m— — ^^»  En  introduisant 
cette  valeur  dans  l'équation  (H),  il  viendra 

( J) xzn: ■  - 

Maintenant  on  peut  faire,  pour  une  première  approximation,  y^y"zzj, 
ce  ^ui  domieraj    par  Féquation  (lo}^ 

-  := 7T-  =  I  4-  v^'  —  v',    d'où   l'on    tire  . 

En  substituant  cela  en   (D),    on   aura 

2  B  {^"-f- 1  )  V'^  sïn3^  i  gin  (/—  (?0  =  (/'  -j-  A)  sin V  (2  Y^  sin3  d'  -f-  c"-  it"  sin3  2')  ,   ©lï 
(K) —77 — ■—  sin  (z'—  (/)  -»  sin  s' m r-  • 

La  même  supposition,  yziz/'z~ïj  donne  (16)  /''zz  — ,    de  sorte  que  l'équation 

T 

(K)  ne  renferme  qu'une  inconnue  z'y  et  l'on  aura 

(i"?) -^ — -— — —i-r — -  Bsino-   ^sins  (cot  r — --t. — -^r— :   —  C0S2  >  i 

Ayant  donc  calculé  un  angle  w'  par  la  formule 

Icot  w'zï  cot  tf'  —  r^f — "      ■    — ,  et  en  faisant  pour  abréger, 

(îbj....<        W' -^  A)  c^'tr' sin  ^'  ^       ,  ,  ,  „,  . 

/-—Ti — '  N  OX7/-.     '3  jr~- — ;^^^Vï  -s'  sera  donne  par  l'équation 

(L) .....  Q  sin^  /  =  sin  (2'  —  wO- 
Cette   équation    sera  facilement  résolue   par  des  tatonnemens.    Comme  z'  esit  ^ 
un  très- petit  arc,    on  peut   d'abord   négliger    la  quatrième   puissance  de  son 
sinus,  ce  qui  donnera  sin  (2' — wjrza,   ou  /zzw'.  En  faisant  donc  s'irito'-f"^''* 
©n  aura  à  peu   près  Q  (sin  tJ  -^  ^^  cos  (J)^  zn  sin  ^',  ou 

Q  (sin^  w'  -^  4  ^'  sin^  w'  cos  b/-{-6  ^'^  sin^  w'  cos^  u/ -f-  cet.)  :^  ^'  —  ^  -j-  eei 
On  trouvera  donc   par   des   approximations  successives, 

fl  en  mettant  dans  le  troisième   terme  ^'^zra'^,  on  aura 


s  «=a  a  Q  sm*  cg'  sm  s  w* 


,    ®t  aimi  de  suit 
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On  fera  peut-être  mieux,  en  donnant  à  ^'  une  valeur  de  quelques  minutes. 
On  calculera  Q  sin''- (w' -f- ^0  :=  Q';  on  donnera  ensuite  à  ^  une  valeur  un 
peu  différente  ^^  et  on  calculera  avec  cette  nouvelle  valeur,  Qsin4(w'+^'0rQ'^ 
Les  deux  différences,  Q'  — sin^',  Q''— sin^'',  feront  voir,  comment  il  faut 
changer  ^',  pour  que  Q'— sin^'  devienne  nul,  ou    Q  sin^s'— sin  (^2'  — w'). 

Ayant  ainsi  trouvé   z' ,   on  connaît  (§.   171.  172.) 
(,9)...._è'G'=z/-<7',  hia-d!--J,  a^"^"b'Jr^'.  CD=:y+.^  '-'-■— ^^ 
On  trouvera  z,  z'^,  v,  v" ,  au  moyen  des  triangles  GD'C,  CD  C,  qui  donnent 

.      ^  ^,,        sinD''sinCD'  .      ^/ wr sin  D  sin  C  D 

H "^CC'-— — ^^-,    sinCC   ==— — ^,^,     donc 

sinDsinC'D  sin  C^  C^|^ n^   .g.  JU_ 

,    v'-y^sin  D  sin  CD 

C^) *"  -~  linD'smCiy"  ' 

En  combinant  de  la  même  manière  les  triangles  CD'' C,  GD'C'',  on  trouvera 

„ v''u'sin  D'^sin_C^ 

(N)  ......  x»   —  -777— 37— -^77^7-  5 

où   CD',    C^D',   sont  encore  inconnues.    Mais  en    combinant  l'équation  (M) 
avec  (8)  (§.  172.),    on  trouvera 

Vsind  •/aj'sinDsinC'D  ,  3in(CD' — '6)  V  sin  A  îln  D^ 

sin  (CD''— '6)  sin  D'sin  CD'     '         ^  sm  C  D'  •/'''y'sin  û  sin  C'  D  * 

et  cot  'i  -  cot  c  ly  =  7-^J„D',lc"f— 7ï .    ce  qui  donne 

(ao)  ..■'■■■  cot  C  D^=  eot  'b  -  ,>^,,T„  p"l'^-7^ .  et  par  l'équation  (M),    ^. 
On   trouvera  de   la  même  manière,  au  moyen   des  équations  (N)   et  (8), 

(21) cotC'D'— cot'^'^—    ,    >      r^n      r^-n^f  -TIT/ >    ^t    par    (N),    v'\ 

Cela  donne 

(as) sin  s  zr ,    sin  2  = —  ,    A  L  =  rf  —  2-, 

M'C—  d!'—  z",  ""CD^'  1=  ''b  4-  z,  C'D  =  i''  +  z". 
Maintenant  on  connaît  dans  les  triangles  CD'' G',  GD'G",  G'DC",  les  angles 
D",  D',  D,   et   les   deux   côtés  adjacens,    d'où   l'on  trouve  CG',  C  C",  G'C. 
On  connaît  donc,  outre  les  quantités  précédentes, 

r  les  trois  rayons  vecteurs,    v,  v' ,  -u", 
(23)...  N  les  angles  de  commutation,   AC,  A' G',  K' Q!\ 

les  angles  décrit»  autour  du  soleil^  CCiru'— u,  CC''i:w''-*w^  C'C'^irii  — u. 


l 
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Mais    ces    quantités    sont   trouvées   par  la    supposition  que  y  =:/' zry  zz  i  : 
il  faut  donc  les  corriger  par   le  moyen  des  véritables  valeurs  de  y,  y' ,  y". 
§.    i'j4'    En  nommant 

les   anomalies  moyennes  et  excentriques,    )u,,  |ul',  }i!\  et  x,  x'j  x"^  on  aura 

i"  c  t" 

[if  —  [i—-~  im—  -^  (§.  i-)^.  (i3)). 

Mais    (§.  ia8.) 

(24) n)ziza{i — 7cos:r)^     lânijc  —  7  sin  a;^  donc 

—  zn  (af ''-' x) — 7  (sin  :r' — sin  :»;),  ou  en  faisant ^^^p 

(a) —  zr  2  r  —  a  7  sin  r .  cos • 

a»  '- 

On  a  de  plus  (§.  128.) 

(25^ cos  u  =  — r ,    d'où   l'on   tire 

^      '  1 — 7  cos  X 

tf  ^  (^_2Mm:çu^1  u        (^+21ii=fJ^) ,    donc 

2  n[i  — 7eosx)    '  2    -  2(^1— 7cosx)       ' 

1i  3C        y       1^7  .        U  .      X^/       1+7  ^  ,      ,,,  , 

COS  — =:cos— 1/ — ^ ,  sin  —  izisin  — y — ,    et  en  substituant 

a  a  »    I  — Vcosx  2  2,'   I — 7cosw 

I  —  7  cos  ^  zz  —  , 
a 


— =z:cos-y— ^^ ^,       sin  -   zzsm-l/-^^ -^ 

cos  —  zz  cos  -  y -^^ — - — -i      sin  —  iz:  sm  —  y  — ^ — • 


COS 

2 


3 

Il   en   suit 

a 


cos 


fl  (1  —  7)  cos  —  cos h  a  (i  -1-  'V)  sin  -  sin 


sm zz  a  (  sin  —  cos  —  —  cos  —  sm  —  )  y 7-, 

2  \^         a  2  2  a/  '     x>v    ' 


OU  en  faisant zz  q, 


a  (cosr>-7cos— --^j  ^^, 

(*)... cos  7±: — -:=: *     (c)...sin9rz:««inr,>/— ^. 

Il    suit  de  {b),   7  cos  —  *  z::  cos  r  —  ^^^  cos  7 ;    ce  qui  étant  substitué 
&x  {a),  donne 
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—  zzz^r  —  sin  2  r  H sin  r  cos  ^^. 

Mais    {•i^)...v-\-v'—a{2-^y(cosx'-j-cosx)}z=Z2ai^i''yco8rcos——J  — 
-4-cosrfcosr — 7cos— —  ]>  :i:2û:sm^r4-2COsrcos9'yi;'u',  donc 


aa  ^sin'^r- 


OU  en  faisant 

-     (aÔ)......- —  i^a/,    et  /-t-sin^^— ^# 

2  cos  <7 

En  substituant  cela  en  (a),  et  faisant  - 


c^ 


j[2j!j  cos  g  yvv^)'^ 


(^) m—-^  ^y  le. 


Il  s^agit  de  trouver /z=l^(§.  ^:3.(.5))r.;^^^^-^(§.  17- («))^ 
ct^A(i-yg_^  cj^^  pg^.  ^^^y  En  substituant  (:i7),  on  aura 

2^)1/slng  cos  g  asinr  cosg  r  co/i/ 

,,„^        ^/'-__fil- m^,  d'où  Ton  tire  par  (c/),  /'-i-^,  done 

X,  et  o   renfermant  les   angles  :^ ,  x,  qu'il  faut  éliminer,    ce  ^ui^  se  fera  le 
plus  aisément,  en   développant  ^  suivant  les  puissances  de  sin  ^  =?. 

-  La   série   connue,    cprzsincp^-  ^-^  +  '^^^  +  -^'   <^«---»    «* 
mettant  x'  — a;=z^r  k  la  place  de  (p, 

^=' n — ~"^ mT5  ^  -^.7  ^ 


a*,  sin'  r 


^(.  _.iaV)^-f  ^-  .'  -.ia=.;5+^--^.  -«■'='■)'+«'•  = 
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En   développant  les  puissances  des  binômes,   i — ç^  et   i  —  4 ê''^ "f*  4 ?'*<# 
(X  -  ç^^^=  ^  _ie-^^^4^JLe6+  cet, 

(ï-e';*  =  »  — 7.'^-|-y?^  +  ceto        (I  — ç2;»-i— ^e^4cet. 

Qt  ainsi  de  suite,  on  trouvera 

X=z^%3_.^.%f_i,7_i,Q_cet. 
3579" 

32  16      „  4      /L  -       <C 

X  3  5  ^  7  ^  9  ' 


ou  en  faisant  {ôo) — ^^ — | — ^^^ — I-  cet.  zir  ?, 


35      '     1675 
X  I 


ce  qui  étant   substitué  en  (e)^   donnera 


»        -jo.     ^Ï5Ç- 


Ï•  .  ,  ^  W^ 


Mais    ?*n:  sin^  —  =:/?:  —  /(sô  zr  -^,-  — i  i^ug  ,  d'où  l'on   tire 

y'^(y"-o(|  +  ^^+^0  =  ^c^+9yo,  donc 


En   faisant  donc         (3i) ; =_  ^,    - — - — -  ziz  h% 

y  sera  donné  par  cette  équation  du  troisième  degré, 

;  (/•) oz=:/'3 -/'-_///_  ^'. 

Pour  faciliter  le  calcul,  on  mettra,  pour  une  première  approximation^ 
h  ziz —— au  lieu  de  h\  et  l'on  calculera  l'angle  Cf),  dont  la  tangente  ziz  ^  •  *» 
Alors,   en  faisant  Cf/z:  4^' -|- w,   w  seia  ua  fort  petit  angle,  parceque  v,  v%  sont 

35 
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peu    differen*   l'un    de    l'autre  j    et    Ton    aura  ]/ -  z:i:  tang^  cp,   ^ -,  zn  co\^  (^^ 
y  --j-y    •.zz(-tangcp-rCotcp;^-|-2z:i/ — ^^    ^^^ — ^Jl\  A-^-iz:- — -4-2  = 


2tang^2co  +  r  atang^aw+^sin^ — 


4.tang®2co+2:  ce  qui  donne  (26),  1+2 /n: — ,   il^z~ • 

^       °  '        ^  ^     '  cos  ^r        '  cos  q 

La  correction  j''  est  donc  trouvée  par  les  opérations  suivantes.  Après 
avoir  trouvé,  suivant  les  formules  du  §.  j'jJ,  les  rayons  vecteurs  v,  nj ,  et 
l'angle  compris  lî — u,   qui  est  parcouru  dans  le  tems  donné  i' ,   on  calculera 

^  tg^^co-hsin^"^—  c't"- 

Otang(45*+.)=:(^/,  2)/=.— ^_-^,   3)  .«^^— -^— ^^, 

cos o('i;i;  j^cos-^ 

4)  h"::!!- ,    5)  y  par  la  solution   de  l'équation,   ozny^'^ — y""^ — hy" , 

6)   e^^--l,    ,)  .  =  f^e*  +  'f,^,    8)  h'=^^,    9^y'    plus  exal 

h' 
ment  par  l'équation  oizz/'^ — y^ — Ay .  Le  plus  souvent  on  trouvera  ^  si 

petit  que  les  calculs  6)  7)  8)  g")  sont   inutiles. 

§.  175.  En  combinant  la  troisième  observation  avec  la  première  et  la 
seconde,  ou  ce  qui  revient  au  même,  au  moyen  des  valeurs,  v,  i^',  u" — u, 
et  n/,  v",  lî'  —  v! ,  on  trouvera  de  la  même  manière  y'  et  y.  après  quoi  on 
répétera  le  calcul  du  §.  173.  en  se  servant  des  valeurs  suivantes  plus  exactes; 

^'^^ '  -yi'       '  -  fV 

^ — - — i-zn— --T-(^§.   172.  (C)),   ou  cet  2' =1:  cot  a-  —  ■— 7 --7, 

sina'  B  v'  '        ^    "  B  •/ sm  0*.' 

(19), x,'  —  ^-^^',  h'a-2'  —  <^',  k'a-d!-^z\ 


sin  z' 


" ^  au  moyen  des  équations  (M)  (N)  (21)  (22)5 
v! —  Uf  u'^ —  u^  u" —  u' y  par"  les  équations  {in). 
Au  moyen  de  ces  nouvelles  valeurs  de  -u^  v%  'v" ^  u'  —  u,  u"  — -  u, 
■a'—u',  on  calculera  pour  la  seconde  fois,  suivant  le  §.  174,  y>  y' >  y^' >  qui 
serviront  à  calculer  derechef -u^  'v' ,  v'^.  Ce  calcul  doit  être  répété,  jusqu'à 
ce  que  y,  y',  y" ,  ne  changent  plus  considérablement,  ce  qui  arrivera  le  plus 
souvent  après  la  seconde  répétition  de. ce  calcul.     Alors  les  valeurs  de  'v,  v% 
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'v" ,  qu'on  a  trouvées  en  dernier  lieu,  sont  celles  qui  satisfont  aux  trois  ob- 
servations j  ce  qui  suffit,  pour  déterminer  tous  les  élémens  de  l'orbite.  Mais 
comme  une  petite  erreur  d'observation  peut  défigurer  entièrement  les  élémens, 
s'ils  sont  déterminés  par  trois  observations  isolées  ,  peu  éloignées  l'une  de 
l'autre,  c'est-à-dire,  si  l'ellipse  entière  est  déterminée  à  l'aide  d'un  très -petit 
arc;  les  élémens  qu'on  a  calculés  sur  trois  observations,  doivent  subir  un 
examen  rigoureux,  ce  qui  peut  se  faire  de  deux  manières:  ou  l'on  calculera 
suivant  les  préceptes  précédens,  les  rayons  vecteurs  v,  v' ,  "j" ,  et  les  élémens, 
sur  un  grand  nonjlire  d'observations,  faites  dans  toutes  les  parties  de  l'orbite, 
en  combinant  pour  chaque  calcul,  trois  qui  sont  peu  éloignées  l'une  de  l'autre, 
et  l'on  prendra  le  milieu  de  tous  ces  élémens;  ou  l'on  se  servira  des  élémens, 
trouvés  par  trois  observations,  pour  calculer  les  lieux  de  la  planète  pour  une 
autre  époque ,  et  on  les  comparera  avec  les  observations ,  faites  à  la  même 
époque.  L'une  et  l'autre  de  ces  m-éthodes  suppose ,  qu'on  peut  déduire  les 
élémens  de  trois  observations,  peu  éloignées  l'une  de  l'autre  :  il  nous  reste 
donc  à  donner  la  solution  de  ce  problème. 

§.   176.  Les  quantités,  conclues  de  trois  observations,  par  les  opérations 
précédentes,  sont 

v,  1;',  'v",    u'—u,u"-'  u,  v!'^u',  y",  /,  y,   m,  (§.    1^7!.    (3)),    et 

?  m  sin  — - —    (§.  1 74.    (6))  ,      donc    aussi . 

4-  ^ 

On  en  tirera   (§,   174.   (27))   «  zi:  ^— ^3— Vi; 'o;^    et  (29)   Xrziz^,    donc  (a8) 

c't'"^ 
is) a  m  — -" -{ =~ -, » 

4-  r"^  T-'i^'  sin'^ .  cos^ 

Mais  on  a  par  (c),  q  V  (i  --«  7^)  zz  ""    V^^     ^^^^ 

*^  ^  sin  r  ( 

'                               .      ti^  —  u 
sm 

(A) b=  _^_  .  Vv  v'. 

.      x' X 

sin 


En  faisant  7  =::  sin  e,  on  aura  V(i — 7*)  =r  cos  £,   donc 

,  ..  b  ,        o    £  ï — cos  £  û—- & 

(i)  ' COS  £  zz:  — ,    ou  tang'^  ~  .zz zz r  , 

^  o  '  °     2.        I  -+-  cos  £         a  -f  0 

ce  qui  donne   £,  et  7  rz:  sin  £,- partant 
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(k)  , ,  .  .  .  .pzzz  —  zz.  b  cos  Êznacos*  ê. 
'  a 

Pour  trouver  le  périhélie  II,  on  a  besoin  des  anomalies  u,  u' ,  u" ,  dont  on 
ne  connaît  que  les  difïërencesj  il  suffira  donc,  de  trouver  la  somme  de  deux 
anomalies.     L'équation  (§.   129.    i'f))    ^zn-'-  ~~- — 'zz donne 

i  +  'Vcosu        i-f-'Vcosu' 

f*" f   y  (cOStt cos   u')    2  7      .        u'-^U  Vf—U 

~v^—  p " -j '''' ~^ '''' ~^~  '  ^* 

v'-fv 2-f-7(cosii'4-cosîi)  i/h-o;        a       a7        u^-+u        u'~u       ,,    ,    , 

-—r— J >   ""''"w^  —  ^^^y^^os-l-*^»^-!-.    tl ou  Ion  tire 

lang-~.tans---- — -.  (/^')  :=:  ,._,,   r(^)>  donc 


v'-j-v 


sin 
la 


u- 
sin  — 


tang rr  ■   /  ^ — ^ ,^--,    et  en  substituant    (n)   ($.   174.), 


(i;* — ■f)  sin  ç  cos  q 
1  acos  5  cosr.  i/'ui;'  — (^'U'+.t;')cos^^  ' 


^'^^__  (i>* — ■X')sinçcosç 

ïang  — -—  —  ■  ._ — -— ; — ■ — —7: — - ,    ou 


nf — m     ,         v! — n 

,t\                *          u'-^u               'u'-f-i;           '='2 
(/).....«  tang zz  — î 

ces 

cos 


ce  qui  donne   «=:  | j  —  ( !  - 

En  nommant  C,  C,  G",  les  trois  longitudes  îiéîiocentriques  sur  ForBite,  on 
aura  IIiziC  —  u^  mais  pour  trouver  C^  il  faut  connaître  le  lieu  des  noeuds 
et  l'inclinaison. 

$.  177.  Dans  le  triangle  reclangle  AxC  {Fîg-  47-)  o^^  connaît  l'hypo- 
thénuse  ACzzid—z  (22),  et  l'angle  CAxzz^  {'i),  d'où  Ton  tirera  C:r  — X 
et  AxzziL  —  /  (i^,  ce  qui  donne  'Lzz  Kx  -\-  l  (§.  171.  n,  5.).  On  a  donc, 
pour  les  trois  observations,  trois  iadtudes^  et  longitudes  hcliocentriques, 
X,  V,  X",  et  L,  U,  V\  Soit  {Fig.  8.)  T  le  soleil,  iùl  Fécliptique,  ifQ 
l'oibite  de  la  planète,  f,  G,  ses  deux  lieux  ïïéliocentriques,  conséquemment 
J^èzzX,  GIzuX',  ^IziiL'  —  L  rz:  A.  En  nommant  la  longilude  du  noeud 
ascendant  izzj,    l'inclinaison  I/Gzz:t^  et  l'arc  tlzz(^y   on  aura 
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tang î  HZ;  — 7-— ;- zr — ; r»    donc    tang  X  r=  tang  X'  (eos  A.  — .aîn  A.  cot  ô), 

°  sm  ;|)  siîi  (_q)  —  A)  o  o         V  ^ 

fanf;  a',  sin  A  i,    ,     i,  - 

OU  tariocpn: — — -zut-    clou   ron   tire 

taïîff   (cL  — •  ^  A)  ziz zz: -; ^ r,— ~ —  - 

^    ^^  2     ^         i-fTtg|A  tgA'cosA  —  l6À4-tg  A'sin  Atg  »  A 

__  ,       .  Y  I — cosA  sin  A  i.     »   m        •.     •  .     r 

En  substituant  tangiAzz — zz:- -,  dou  il  suit  sm  A  tg^^Azzii — cosA, 

sin  A  —  cos  A  tff  i  A  zz:  tang  î  A,  on  aura 

îang  fd)  —  ï  A)  zz: -^— i — -^  tanejA,    ou  à  cause  de  d)zz:L'  —  J, 

°  ^^  2      '  tg/^'— tgX  °2      ' 

ip)""- ^^^^s  (--  - JJ  =  ïï^(-rrx)  *^^s'  — .- ^ 

.     ,              _         L^+L         /L'-+L         T^        ^  '  A     *         .         tg  X' 

ce   qui  donne  J  zz: / J  j,   et  a  cause  de  tangizz    .    ^^ 

,     .  ^  .  tg  X'         tang  X 

(q)  , ..  .  .  .tang  i  znz  -r—f—, — ^r  — —71 ^'. 

Le  même   triangle  iouinit  I  équation,    tang  tfzn -,    ou 


(r) tang(C-=-J)zz 


tg(L-J) 


cos  I 

ce  qui  donne  Cz=(C— J)-f- J,  et  de  même  C,  C:  d'où  l'on  tire  enfin  (§.  1760) 
(5)  , .  .  .  . .  11  zz:  C  —  i/  =z  C  —  u^zz:  C'^—  u'^ 

Ainsi  on  aura  trois  déterminations  des  élémens  de  l'orbite ,  par  les 
difTérentes  combinaisons  des  trois  observations  ,  dont  celle  de  la  première 
et  de  la  troisième  observation,  étant  les  plus  éloignées  l'une  de  l'autre^  don- 
nera le   résultat   le  plus  sûr. 

Le  mouvement  moyen  ,  ou  la  durée  d''une  révolution  est  donnée  par 
a,  suivant  la  troisième  loi  de  Kepler.  Le  dernier  élément,  l'époque,  sera  tiré 
de  chaque  observation  calculée,  7  et  u  étant  connus.  En  effet,  cela  donne 
(5.  i3i.  (9))  l'anomalie  moyenne  p, ,  et  la  longiti^de  moyenne,  ou  l'époque 
—  iK-^lL 

Quand  il  s'agit  de  vérifier  les  élémens  par  d'autres  observations,  des- 
quelles on  a  conclu,  par  le  procédé  précédent,  les  valeurs  a>^  t^',  i''"^  w>  ^^  ?  "  ? 
©n  «a  servira  de  ces   formules   {%.  129.   (7)), 

_  f  „/  _  P  „y/  — t . 


in 


ï-lh7cosîi^  î-h'Veosîi'"  î-f 'Vcos  il'' 
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Les  observations  les  plus  importantes,  pour  corriger  les  élémens,  sont 
celles  des  oppositions.  Au  moyen  de  ces  observations,  et  des  méthodes  ex- 
posées dans  le   Chqp.  VJII,  chaque  année  rendra  les  élémens  plus  exacts. 

%.  1^8.  Les  diamètres  des  orbites  des  planètes,  connues  avant  le  com- 
-raencement  du  siècle  présent,  sont  entre  eux  à  peu  près  comme  les  nom- 
bres 4?  7?  10,  i5,  ....Sa,  gS,  192.  Il  est  impossible,  de  ne  pas  y  reconnaî- 
tre un  certain  ordre  ,  qui  sera  exprimé  assés  exactement  par  la  formule, 
rzn^-Ar-'è  .i^~''^n  étant  un  nombre  entier  qui  indique  la  place  occupée  par 
la  planète,  en  partant  de  Mercure.  On  aura  ainsi  les  distances  au  soleil, 
4,44-3z=:7,  4  4-3.2=10,  4  4- 3. 4  =  15,  4-}-3.8  =  28,  4-f3.i6  =  52, 
4 -f- 3. 3?.  iz.  100,  4  H- 3,64  :zz  196,  4  4~  3. 128 -|- 388^  etc.  Quoique  cette  loi  ne 
puisse  pas  être  la  véritable,  parcequ'elle  n'est  ni  exacte,  ni  conforme  à  la  simpli- 
cité de  la  nature,  et  qu'en  général  on  ne  conçoit  pas  qu'elle  puisie  avoir  une 
cause  physique;  cependant  la  lacune  entre  i5  et  62  est  si  frappante,  que 
Kepler  soupçonna  déjà  l'existence  d'une  planète  inconnue  entre  Mars  et  Ju- 
piter. Le  terme  196  ou  192  de  la  série  précédente  ayant  été  rempli  par  la 
découverte  d'Uranus,  il  était  naturel  dei  chercher  une  planète,  dont  la  distan- 
ce au  soleil  fût  à  celle  de  la  terre  à  peu  près  comme  28  à  10,  ou  égale 
à  3.  Cependant  c'est  également  à  un  pur  hazard,  qu'on  doit  la  première  con- 
firmation de  ce  que  les  astronomes  avaient  soupçonné  depuis  longtems.  Une 
erreur  du  catalogue  de  Wollaston,  qui  avait  placé  une  étoile,  oii  elle  ne  se 
trouve  pas,  engagea  M.  Piazzi  à  Palerme,  à  observer  plusieurs  jours  de  suite 
les  petites  étoiles  qu'il  voyait  à  la  place  indiquée.  Le  premier  jour  de  ce 
siècle,  le  i  Janvier  1801,  il  observa  dans  le  Taureau  une  petite  étoile  qui 
avoit  un  mouvement  rétrograde  d'environ  5'  par  jour,  lequel  devenait  direct 
au  bout  de  onze  jours.  Le  petit  nombre  d'observations  que  la  disparition  de 
la  planète  dans  les  rayons  du  soleil  avait  permis  à  M.  Piazzi  d'en  faire,  suf- 
fisait cependant,  pour  déterminer  l'orbite,  par  la  méthode  de  M.  Gauss,  avec 
tant  d'exactitude,  qu'on  put  la  retrouver  après  sa  conjonction.  On  reconnut 
dans  le  nouvel  astre,  la  planète  supposée  entre  Mars  et  Jupiter,  et  M.  Piazzi 
lui  donna,  en  l'honneur  de  Fisle  de  Sicile,  le  nom  de  Cérès  avec  son  attri- 
but^   la  faux,    ;J).    Cette  grande   découverte  fut    encore   plus   importante  paf 
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ses  suites:  car  les  astronomes,  ayant  dirigé  leur  attention  vers  cet  objet,  dé- 
couvrirent dans  l'espace  de  sept  ans,  plusieurs  autres  planètes  dans  la  même 
zone  du  système  solaire,  qu'on  avait   crue  jusqu'alors  vide. 

Le  28  Mars  1802,  M.  Olbers  à  Brème  aperçut  dans  une  partie  de  la  Vier- 
ge, où  l'on  n'eut  jamais  observé  d'étoiles,  un  petit  astre  qui  avait  un  mouve- 
ment considérable.  Le  calcul  lui  apprit,  que  c'était  une  planète,  à  peu  près  à  la 
même  distance  au  soleil,  queCérès^  et  il  lui  donna  le  nom  de  Palias,  en  îa 
désignant  par  l'attribut  de  la  Déesse  de  la  sagesse  et  des  combats,  la  lance,    ^  . 

Le  I  Septembre  i8o4^  la  troisième  planète  dans  cette  partie  du  sy- 
stème solaire  fut  découverte  par  M.  Harding  à  Lilienthal,  dans  les  Poissons; 
on  lui  a  donné  le  nom  de  Junon^  et  pour  attribut  le  sceptre  étoile  de  la- 
reine  de  l'Olympe,    3^. 

Le  29  Mars  1807,  M.  Olbers  découvrit  encore  une  planète  dans  ïa 
même  constellation ,  et  dans  la  même  partie  du  système  solaire.  M.  Gauss 
lui  a  donné  le  nom  de  Vesta^  et  l'a  distinguée  par  le  symbole  de  la  mère 
des  Dieux,  l'autel  sur  lequel  brûle  le  feu  sacré,  ^.  Cette  planète,  le  plus 
petit  de  tous  les  corps  célestes  que  nous  connaissons,  se  distingue  par  l'éclat 
de  sa  lumière,  et  par   l'atmosphère  lumineuse  dont  elle   est  entourée. 

On  trouva  donc  plus  qu'on  ne  chercha,  quatre  planètes  au  lieu  d'unej 
mais  d'un  autre  côté  on  trouva  moins:  car  ces  planètes  sont  si  petites,  qu'el- 
les appartiennent  aux  astres  téléscopiques ,  et  que  le  volume  de  toutes  les 
quatre  ensemble  ne  surpasse  pas  celui  de  la  lune.  Leur  grandeur  les  place 
au  dessous  des  satellites,  et  cependant  la  nature  les  a  élevées  au  rang  desr 
planètes.  Celte  singularité^  leur  petitesse,  et  leur  grand  nombre  dans  la  même 
distance  au  soleil,  a  fait  penser  à  M.  Olbers  y  que  ces  astéroïdes  (nom  que 
M.  Herschel  leur  a  donné;  sont  à^s  fragmens  d'une  seule  planète  brisée  en 
éclats,  qui  occupa  jadis  cette  place..  En  effèt^  une  explosion  d'une  vitesse 
vingt  fois  plus  grande  que  celle  d'un  boulet  de  canon,  suffirait  pour  faire 
décrire  aux  fragmens  détachés  des  orbites  semblables  à  celles  de  ces  planè- 
tes. Cette  hypothèse  sert  en  même  tems,  à  expliquer  les  excentricités  et  in- 
clinaisons considérables,  qui  distinguent  ces  planètes  des  autres:  car  on  con- 
çoit, que  l'explosion  peut  avoir  lancé  les  fragmens  dans  tous  les  sens^  et  avee 
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des  Vitesses  différentes,  il  en  suivrait  encore,  qu'  à  la  même  distance  du  so- 
leil il  pourrait  y  avoir  plusieurs  autres  planètes,  ou  fragmens  d'une  planète 
primitive,  dont  les  orbites  auraient  un  commua  point  ou  noeud,  l'origine  de 
leur  mouvement,  à  laquelle  elles  devront  revenir  à  chaque  révolution,  quoi- 
que à  différentes  époques.  Mais  il  ne  faut  pas  oublier,  que  l'attraction  des 
autres  planètes,  principalement  celle  de  Jupiter,  y  peut  produire  de  grands 
thangemens.  La  dernière  circonstance  a  été  confirmée  par  les  observations, 
au  moins  en  partie:  car  les  noeuds  de  Pallas  et  de  Junon  coïncident  à  très- 
peu  près.  La  première  circonstance  sera  peut-être  confirmée  dans  la  suite, 
à  moins  que  les  autres  fragmens   ne  soient  trop  petits,   pour  être  aperçus, 

§.    i'jQ.   Ces  quatre  planètes   n'ont  fait  que  quatre    révolutions,    depuis 
«ju'elles  sont   connues,    et  Uranus  n'a    pas   encore  parcouru    Id  moitié   de  son 
«rbite.     Il  est  donc   visible,    que  leurs  élémens   ne   peuvent  pas  être  connus 
avec  la  même  précision,  que  ceux   des  planètes  qui  ont  été  observées  depuis 
dcnx   mille  ans:   car  l'élément  le  plus   important,  qui  est  la  base  de  tous  les 
autres,    le  mouvement  moyen,    la   durée   d'une  révolution,  ou   le  grand  axe, 
a'esl  exactement  connu  qu'après  un  gra^d  nombre  de  révolutions.  C'était  donc 
une  idée  trèsheureuse  de    M.   Bode,    qu'Uranus    qui    ressemble   assés    à  une 
étoile  de   la  sixième  grandeur,  pourrait  se  trouver  dans  les  catalogues   d'étoi- 
les.    En  effet,    il   ne  trouva   plus  une  étoile,    insérée  dans  les  catalogues  en 
diflërenies  places  que,  d'iiprès  le  calcul,    Uranus  avait   occupées   aux  époques 
(de   la  confeclion    des    calalogues.   Ces  lieux   dans   les   catalogues   peuvent  donc 
remplacer    une   observation    qui   auiait  été  faite  k  cette  époque,    et  l'on  s'en 
est  servi    pour  corriger   l's  éiémens  d'Uranus.     Mais    avec  ce   secours  même, 
les  observations  ne  renferment  qu'une  seule  révolution j    et   la   précision  avec 
laquelle   nous  connaissons  les   élémens,   est  due  au   perfectionnement   des  mé- 
thodes,   et  surtout  aux   recherches    pénibles  de    M.  Delambre    reîali'ement  à 
Uranus,  et   de   M.  Gauss  à    l'égard   des  quatre  nouvelles  planètes.     Mais    il   y 
a  encore    une    autre  circonstance,     qui    influe    singulièrement  sur.  ces   quatre 
planètes.     La-  proximité    de    la  plus  grande    de   toutes    les   planètes,    Jupiter, 
leurs  grandes   excentricités,   la  manière  dont  leurs   orbites  sont  enlacées  l'une 
dans  l'autre,    soumettent    leur  mouvement    à  des  perturbations   considérables, 
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^et  difficiles  à  calculer,  qui  résultent  de  leurs  attractions  mutuelles,  ainsi 
que  de  l'action  de  Jupiter.  Tant  que  ces  perturbations  ne  sont  pas  connues, 
il  est  impossible,  de  séparer  le  mouvement  elliptique  du  mouvement  observé 
qui  est  défigui-é  par  les  perturbations.  Les  élémens  qu'on  a  trouvés  jusqu'à 
présent,  ne  sont  donc  proprement  ceux  de  l'ellipse,  mais  affectés  des  pertur- 
bations. Lorsque  celles -ci  auront  été  calculées  'avec  précision,  les  élémens 
éprouveront  des  corrections  considérables.  La,  table  suivante  présente  les 
derniers   élémens  de  ces  'cinq  -planètes. 


Uranus 


■Céres 


■^i 


Demi  grand  axe 
Excentricité 
Sa  variation 
.    séculaire 
Révolution 

sidérale 
Inclinaison 
Sa  variation 

annuelle 
Noeud  ascendan 
Son  mouvement 

annuel 
Périhélie 

Son  mouvement 

annuel 
Longitude 

moyenne 

Mouvement 
séculaire 


19,  i833o5    1     2,^67-^4^ 
0,0466700       OjOjSSoah- 


0,000025  -  — o,Goo583 
i68i,4 


30688,71269 

jours 
o°.46'.25''. 

4-o>3i33i 

^2^5l'.l4''. 

1801 

-35-,  9796 

j  67  ^  21'.  42''. 
1801 

-1- 2'',  3862 

177°.47^I8'^ 

1801,  Paris 


429^.5 1 '.20' 


jours 
io^37'.3i^-i 

-44",o 
8o^53'4i,''3 
1806 

-[-i4s-,o 

1 46^36'.  6,'' 6 
1809 


4-121^,25 

343°.  2'.  33". 

I  Janv.  1809 
midi    de 
Gottingue 


Paitas 

2,7 7 28864 
0,241648 


1686,5388 

jours 
34^34'.55".j 


I72^32^44" 

1812 

121°.  0^48". 
1812 


Junon 


>.39^4'.46\ 

I  o  Juin  181  ^» 

midi   de 

Gottingue 


2,669009 

•0,25,98477 


1592,6608 

jours 
13^3^37'^  3 


Vesta 


2,3617    7 

0,089     3  0 


i325,  'j^Ji 

jours 
7».8'.9- 


r7i^6'.5o,''2   io3«.îi'.38." 


1819 

53='.32^56'^i 
Ï819 


]  17».  45^3". 
I  Janv.  1819 

midi   de 
Mannheim 


ibi; 


49^31'.  44." 
1818 


i79°.38'.3o- 

I  Janv.  1819 

midi   de 


Seebcrg 


36 
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■ 

Uranus 

•        Cérès 

Pallaa 

Junon 

Ves^îa 

Mouvement 

diurne: 

►       .       . 

17^", 9"-'^ 

768",  57,46 

8i3'',8698 

977"' 7020 

La  plus  grande 

, 

équation 

5°.2o'.57/',69 

9^  0^7^68 

27».52':54'^57 

3o».o'.54^',ro 

:0°.l3^22",4: 

i  Anomalie  de 

:    Faphélie,  où 

i 

elle  a  lieu 

8,-59^.36^73 

!36-.3f.i9",3c 

79°.28/45-,i9 

78».39^45",93 

86'.9'.47",64 

Diamètre 

;    apparent 

;  r,o  (7r) 

-i-,8:  (3-,5) 

2-,6  (r,5) 

;2^o  (3^,) 

:o'^35  (o'^6) 

Le  même 

" 

! 

i 

par  rapport 

1 

,    à  la  terre 

4, 233 

0,  1 

0,256 

\          0,176 

o,o34 

Le&  noniBres  marqués:,  par  des  crocîieis,  sont  les.  diamètres  apparens 
réduits  à  la  distanse  moyenne-  de  la  terre  au  soleil;  les  autres  nombres  sont 
les  diamètres-,  tels  qu'on  les  Y-oit  dans  les  oppositions,  mais  suivant  des-  mesu- 
res, un  geu  différenleso^ 
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CHAPITRE      L 

Phénomènes  généraux  de  la  Lune, 

380.  J_Jes  Lunes  forment  une  classe  particulière  des  corps  célestes^ 
^.e  sont  des  planètes  secondaires,  qui  se  distinguent  des  planètes  principales, 
par  ce  que  le  corps  central  de  leurs  orbites  n^est  pas  le  soleil,  mais  une  pla- 
îiète  qu'elles  accompagnent  dans  sa  roule,  ensorle  qu'elles  ne  circulent  que 
médiatement  autour  du  soleil:  c'est  pour  cela  qu'on  les  a  appelées  Planètes  se" 
condaires  ou  Saiellites,  La  Cycloïde  que  ces  corpS  décrivent  dans  f espace  ab- 
solu, est  d'un  degré  plus  compliquée  que  celle  des  planètes,  et  la  plus  com» 
pliquée  de  toutes ,  autant  que  le  système  solaire  est  connu  jusqu'à  présent. 
On  ne  connaît  que  quatre  planètes,  entourées  de  satellites,  et  la  terre  que 
nous  habitons,  est  une  de  ce  petit  nombre  distingué.  Mars  et  les  planètes  in- 
férieures n'ont  point  de  satellites:  car  la  découverte  d'un  satellite  de  Vénus, 
que  quelques  astronomes  modernes  croyaient  avoir  faite,  -ne  sVst  pas  confir- 
mée.    Jupiter,  Saturne,  et  Uranus,  sont  entourés  de  plusieurs  satellites» 

La  lune  est,  après  le  soleil,  l'astre  le  plus  intéressant  pour  les  habi- 
îans   de   la  terre.    Sa  lumière   douce  et  bienfaisante  conduit  le  voyageur  au 
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travers;  des;  déserts  et  des  forêts ,,  trace  au  navigateur  sa  route  sur  des  mers 
inconnues,,  et.  donne  aux  nuits,  des.  charmes,  qui.  inspirent  au  philosophe  et  au 
poète  des,  idées,  et  des,  sentimens,  plus,  sublimes,,  que  le  plus,  beau  jour.  Des, 
millions,  de  corps,  célestes,  partagent  peut-être  avec  nous,  la  lumière  et  la.  cha- 
leur du  soleil ,.  mais  la.  lumière;  de  lai  lune  est,  aotre  propriété^  exclusive:  elle 
est  notre  compagne-  inséparable,,  qui:  nous,  console  sur  la,  perte  du  soleil,  lors- 
qu'il va  verser  ses  bienfaits  sur  d'autres  pays:;  c'est  un  bien  inappréciable  pour 
les  habitans.  de:  la,  zone  glaciale,,  dont  les.  longues,  nuits,  sont  éclai.iées; 
par.  la    lune.^ 

Ce  fut  sans  doute  la  lune,   qui  la  première  apprit  aux  hommes  les  di- 
visions grossières   du  tems,,  ou  le  calendrier::   on  n'eut  pas  besoin  des.  mallié- 
matiques,  pour  observer  la  première  apparition,  de  lanouvéfle  lune,,  qui  devint 
ainsi,  la  mesure    du  tems  la  plus  simple..    Son   petit  éloignement  de  la  terre,, 
la    rapidité    de  son  mouvement  qui  employé"  moins,  de  deux,  heures,  à  décrire 
un  det'ré ,    ainsi  que  les  inégalités,  de  son  orbite,,  onfc  occupé   les    astronomes, 
plus  qu'aucun   autre  corps   céleste,    et  ont  couronné  leurs,  recherches  des  dé- 
couverte&  les  plus  importantes,,  dont  lesi  fruits:  sont  recueillis  par  le  navigateur, 
tandis    que   le   philosophe-  trouve  une  récompense*  piu&  nobte^  dans  la  décou-- 
verte  des:  grandes  loix.  de  la.  nature.     De     toutes  les  actions  physiques  de   la 
lune ,,    la:  plus^  importante  est  son:  attraction,,   qui;  se  manifeste  le   plus   claire-- 
ment  par  le  flux,  et  le  reflux  de  Tocéan.::   mais  il  est  possible  que  ce  satellite; 
exerce  beaucoup  d'autres  actions,  qui  seront  toujours  inconnues. 

§;  i8i..  Un  des;  premiers  phénomènes  qui  devaient  frapper  les  hom- 
mes  furent  sans,  doute  les.  Phases  de  la  lune,  ou  les  différentes  formes  qu'elle- 
nous  présente  dans  les;  différentes  parties:  de  son  orbite.  Après,  avoir  été  in- 
visible pendant  quatre  jours,  elle  reparaît  20*=  à  3o®  à  l'orient  du  soleil  sous: 
la  forme  d'un  filet  d'argent  courbé ,  ou  d'un,  croissant  dont  les  pointes  ou  les, 
cornes  sont  vers,  l'orient,,  à:  l'bpposite  du:  soleil.  La  largeur  de  ce  croissant 
augmente  de  plus  en  plus,,  à.  mesure  que  la  lune  s'éloigne  du.  soleil  vers  l'o- 
rient, et  l'on  voit  très-distinctement  le  reste  du  disque  lunaire,  sur  lequel  est 
répandue  une  lumière  beaucoup  plus  faible  qu'on  appelle  la  lumière  cendrée. 
Au  Veut  de.  cinq  jours  la  largeur    da  croissant  est  telle,    que  la  lune  est  de- 
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venue  un  demi-cercle  (dlchotome),  étant  éloignée  de  go''  vers  l'orient  du  soleil: 
c'est  son  Premier  Quartier.  Sa  partie  visible  est  alors  terminée  vers  l'occident 
par  la  derai-circonféreilce  d'un  cercle,  et  à  l'orient  par  son  diamètre.  Cette 
ligne  droite  prend  peu  après  la  courbure  d'un  arc  elliptique,  la  partie  lumi- 
neuse devient  plus>  grand,  qu'un  demi- cercle,,  elle  va  en  augmentant,  à  mesure 
que  la  lune,  s'éloigna  da  soleil  j  et  au  bout  de  12  jours  la  lune,  étant  directe- 
m,ent.  opposée  au  soleil,^  paraît  tdut-à-fait  circulaire,,  son  disque  entier  brille' 
d'tin  grand  éclat i  c'est  la:  Pleine  Lune..  La  lune  continuant  à  parcourir  sa  route 
vers  l'orient ,  elle  commence  à  se-  rapprocher  du  soleil^  dont:  elle  est  éloignée 
vers  l'occident  de  moins  de  180*:  son  bord  occidental  repread:  la.  forme,  d'un, 
arc  elliptique,  en  se  rétrécissant  de  plus  en  plus  j  et  la.  partie- lumineuse ,.  en 
se  rapprochant  du  soleil,  diminue  par  les  mêmes  nuances,.,  par  lesquelles,  elle 
avait  augmenté  dans  la.  première  moitié  de  l'orbite...  Au  bout  de  i^  orti  20' 
jours  elle  paraît  comme  un  demi-cercle ,„  dont  le  diamètre  est  dirigé  vers 
l'ouest,  à  l'opposite  du.  soleil  ::  c'est  \&  Dernier  Quartier,  la  lune  étant  éioignée 
du  soleil  90'^  vers  l'ouest  ou  2'jtD*  vers.  Test,^  La.  partie  visible  continue  à  di- 
minuer, et  au  bout  de  24  jours,,  la:  lun&  n'étant  distante  que  20*^  à  So"  du  so- 
leil,, elle  paraît  j.  comme  au;  commencement 3.  sous:  la  forme  d'un  croissant  ou 
filet,,  dont  les;  cornes;  soufl  dirigées:  vers  Feecident,,  à  l'opposite;  du.  soleil.  Alors 
elle  se  perd  dans  les  rayons  du  soleil,  dont  elle  se  rapproche  davantage^  et 
au  bout  de  quatre  ou  cinq  jours,  elle  reparait  à  l'orient  du  soleil,  et  les 
phénomènes  précèdens  arrivent  dans  le  même  ordre.  Il  est  clair  que  dans 
cet  intervalle ,  où  la  lune  était  invisible ,,  elle  a  passé  entre  le  soleil  et  la. 
terre,  ou  qu'elle  a.  été  en.  conjonction  avec  le  soleil:  c'est  ce  qu'on  appelle; 
la.  Nouvelle  Lune,. 

§.  182,  Pour  peu  qu'on  réfléchisse  sur  ces  phénomènes',,  ore  en  con- 
clura,, que  la  lune:  est'  un  corps  opaque  qui  reçoit,  du  soleil'  lat  lumière  qu'il 
nous  renvoie::  vérité  dont  les  anciens:  astronomes-,  n'eurent  pas.  le  moindre 
doute  (^).  Les  phases  de  la  lune  prouvent,  qu'à  chaque  lévolution  elle  perd 
sa   lumière  en  partie,    et  même  en  entier  à  la  nouvf>lîe  lune.     La  limite  eHi- 


(l)  ,,La    lune    n'a  d'autre    lumière  que  celle   qu  elle  re^^oU  du  soleil."    i^^lmug.  Lih.  ly.  Cap.  I. 
éd.  de  MM.  Halma  et  Belambre,  -pag.  ai3.} 
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ptique  de  la  lumière,  qui  se  rétrécit  et  s'ëlargit,    prouve  que  la  lune,    ou  da 
moins  sa  partie  dirigée  vers  la  terre,    est   vtn   corps  sphérique,    sur  lequel 'le 
cercle  termtnateur  de  la  lumière  paraît  comme  une  ellipse  (§.  79.).    On  a  vu., 
que  la  partie  lumineuse  de  la  luiie  est  toujours  dirigée  vers  le  soleil,   et  que 
son  accroissement  et  décroissem^nt  ss  règlent  exactement  sur  sa  distance  au  so- 
leil: d'où  il  ^uit,  qu'elle  reçoit  cette  lumière  du  soleil.     Mais  il  y  a  âes  plié- 
nonïènes  q\iï   le  prouvent  d'une  manière  encore  plus  frappante.     Les  olJserva- 
lions  des   longitudes  et  latitudes   de  la  lune  vers  le  tems  qu'elle  approche  de 
sa  conjonction  avec  le  soleil,   donneront  les  changemens  de  sa  position,  d'où, 
l'on  peut  calcul&r   l'instant   de  la    conjonction,    et  la  latitude  de  la  lu-ne  dans 
cet  instant.    Cela  posé,    on  apercevra  que,  «i  cette  latitude  est  moins  grande 
que  la  somme  des  diamètres  du  soleil  et  de  la  lune,  il  arrivera  une  edipse  so- 
laire:   on  verra   un  disque   noir  qui,    passant  sur  le  soleil  d'ouest  à  l'est,    le 
œuvre  en  partie  eu  entièrement.     La  direction,    la  vitesse,   et  la  grandeur  de 
ce  disque ,   qui  sont  parfaitement  conformes  au  mouvement  et  au  diamètre  de 
la  luîie,  ai^isi  que  l'-époque  de   la  nouvelle  lune,    prouvent  évidemment,    qu« 
ce  corps  opaque  -est  la  lune  elle-^même  qui,  en  passant  entre  le  soleil  et  la  terre, 
i];Ous  préseni€  la  moitié  qui  est  obscure,  parcequ'elle  ne  peu1:  recevoir  aucune 
lumière   du    soleil:    d'où   il  suit  qu^  la  lune   li'a   poiitt   de  lumière  par  elle* 
îïiême.    Il -est  aussi  aisé  de  ^oir  que,  lorsque  la  lune  est  en  conjonction  avec 
le  soleil,  la  terre  est  pour  elle  en  opposition,  ou  pleine  terre,  et  qu'étant  plus 
grosse,    elle  répandra  beaucoup  plus  de  lumière  sur  la  lune,   qu'elle  n'en  re- 
çoit  par  la   pleine  lune.     Nous  apercevrions   donc  la   nouvelle   lune  entière- 
ment éclairée  par  la.  lumière  réflécliie  de  la  terre,   si  cette  faible  lueur  n'é- 
tait absorbée  par  les  rayons  du  soleil.  Mais  lorsqu'au  bout  de  quelques  jours, 
la  lune  est  assés  éloignée  du  soleil,  pt>ur  être  visible  le  soir,  on  aperçoit  dis- 
tinctement  la  lumière  cendrée  (§.  i8i.),  que  la  ierre  réfléchit  ver^  la  lune. 

Les  observations  des  taches  de  la  lune  viennent  à  l'appui  de  cette  vé- 
ri^té.  Nous  voyons  toujours  les  mêmes  taches,  même  dans  la  partie  obscure, 
quand  la  lumière  cendrée  le«  rend  visibles:  la  même  partie  de  la  lune  est 
donc  tantôt  obscure,  tantôt  illuminée;  d'où  il  suit  que  ce  n'est  pas  une  pro- 
priété de  la  lune.  Ce  corps  est  couvert  d'aspérités  et  d'élévations  ^ui,  à  l'in- 
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sîar  dbs-  volcans  creusés  par  le"  feu  y  renferment  des-  cavités  profondes.  Au 
tems  de  la  pleine  lune,  qui  est  diamétralement  opposée  au  soleil,-  on  voit  ces 
cavités  éclairées  dans  touie  leur  profondeur,  parceque  les  l'ayons  àii  soleil  y 
tbmbent  verticalement,  li^ans  tout-  auti-e  tems,  les  remparts  dont  elles,  sont 
entourées-,  projetleiît  dès  ombresy  dans  l'intérieur  des  volcans  aussi  bian  que 
sur  la  partie  extérieure  du- disque  lunaire:- ces  ombres,  toujours  à  Topposite 
du  soleil  j  se  prolongent  à  mesure  que^  ÏU  situation  de  la  lune  est  plus  obli* 
que  par  rapport  au  soleil» 

î^es  éclipses  lunaires  en  sont  encore  une  preuve.     Le  soleil  et  la  terre 
étant  toujours^^  dans  réclipliquey  la  deinière  doit  nécessairement  projetter  dan« 
ce  plan   une  ombre  conique   à  l'opposite   du   soleil;    il  s'en   suit   que,    si  la 
lune  reçoit  sa  lumière  du  soleil,  la  pleine  lune  sera  obscurcie,   lorsque  sa  la- 
titude  est  assés^  petite^    et  c'est  précisément   ce  qui   arrive.     Si  la  pleine  lu^ 
lie  est  près  d'un  de  ses  noeuds^  elle  perd ^  sa  lumière  entièrement  ou  en  par- 
tie,   et  l'ombre  pa^se  sur   le  disque  lunaire  de  gauche  à  droite,    parceque  là 
lune  eiitre  dans  l'ombre  de  la  terre  de  droite  à  gauche.    Les  particularités  de 
ces   éclipses   ne  laissent  aucun  doute, <  que-  l'ombre  de  la^  terre:  ne  soit  leur 
véritable  cause.'   Dans-  tous  les  lieux  de  la^  téfte ,  où  la  lune^  éclipsée"  s'est  le° 
vée^,  ce  phénomène  est  absoliiment  le  itiême,  et  paraît  dans  le  même  instant  r 
ce  qui  prouve,,  qu'il  n'est  pas  produit  par  un  corps  placé  entre  là  lime  et  la 
terre,    parcequ'alors ,    à  cause  de  la  parallaxe  des  deux  corps,    le  tems  et  îà 
grandeur  de   réclipse  seraient   différens   pour  divers  lieux   de  là-  terrej    c'est 
donc  une  véritable  éclipse,-  une  obscurité  ou  ombre  qui  couvre  là- lune;-    Hai 
snême  partie  de  la  lune   qui   naguère»  brilla  d'un^  vif  éclat,-  est  eiitièrenieut 
obscurcie,    et  devient  même  invisible,    lorsque  la  terre  vient'  se:  placer  entre- 
elle  et  le  soleil,,  et  l'on  voit  le^  taches  -de  la   Urne  entrer  l'une  après  l'autre 
dans  l'ombre.     Les  éclipses-  solaires,    au  contraire,-  paraissent^  d'une  manière^ 
difTéretite  à' djilérens  paysj-  elles  sont  totales- dans  un  lieu,-  et  nulles  dans  un 
âutrej;  dans  les-  pays-  occidentaux-  on  leS'  voit  plutôt  que  dans>  les-  pays  orien- 
taux, etc.-    Gèt'  effet   des    parallaxes  prouve-,    que  ce  n'est  pas  le  soleil  même 
qpi  perd  sa"  lumière,  mais  qu'un  cOrps ,  qui  doit  être  beaucoup  plus  près  de 
liu  terre,  que; du#  soleil,,  cauvi-e  cet  astre:  et  l'on-a  vu,  que  c'est  la  lune»- 
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§,  3  83.  Les  éclipses  nous  donnent  une  idée  générale  de  la  nature  de 
l'orbite  lunaire.  Dans  les  éclipses  de  soleil  la  lune  est  placée  entre  le  so- 
leil et  la  terre;  dans  celles  de  lune,  elle  est  opposée  au  soleil:  ce  n'est  donc 
ni  une  planète  supérieure,  ni  inférieure,  et  son  orbite  renferme  la  terre,  mais 
non  le  soleil.  La  parallaxe  de  la  lune  est  d'environ  un  degré  (L  §,  aaS.):  d'où  il 
suit,  que  la  lune  est  à  peu  près  4oo  fois  plus  près  de  la  terre  que  le  soleil, 
et  que  la  terre  est  le  point  central  de  son.  orbite,  parceque  la  parallaxe  n'é- 
prouve que  de  petits  changemens  qui  viennent  du  mouvement  elliptique. 
On  peut  aussi  conclure  la  distance  de  la  lune,  de  ses  éclipses.  La  grandeur 
et  la  distance  du  soleil  et  de  la  terre  détermine  ;le  cône  d'ombre  que  la  terre 
projette.  La  latitude  de  la  lune  durant  féclipse  adonne  sa  'distance  à  l'axe  de 
ce  cône;  et  l'observation  de  l'éclipsé  fait  connaître  la  corde  de  la  section 
de  l'ombre,  que  la  lune  a  parcourue,  laquelle,  étant  comparée  avec  la  lati^ 
tude  de  la  lune,  donnera  le  diamètre  de  l'ombre,  et  par  conséquent  la  dis- 
tance de  la  lune  à  la  terre.  On  trouvera -ainsi ,  que  dans  toutes  les  éclipses 
la  distance  de  la  lune  est  à  peu  près  la  même;  ce  qui  est  encore  plus  évi- 
dent par  la  grandeur  de  la  lune,  qui  paraît  toujours  à  peu  près  la  même» 
La  terre  est  donc  le  Yrai  point  central  de  l'orbite  lunaire:  les  observations 
nous  donnent  immédiatement  le  vrai  mouvement  de  la  lune:  et  Ton  n^a  paâ 
besoin  de  tous  ces  -calculs  qui  rendent  si  compliqu«e  la  théorie  des  planètes^ 
parceque  nous  ne  les  voyons  pas  du  centre  de  leurs  orbites.  Mais  les  irrégu- 
larités du  mouvement  de  la  lune.,  produites  par  l'action  du  soleil,  exigent 
des  calculs  encore  plus  compliqués,  qui  «eront  exposés  dans  l'astronomie 
physique. 

§.  184.  On  a  vu  précédemment  (§.  80.),  comment  iDn  trouve  la  phase 
du  disque  illuminé,  quelle  que  soit  la  position  du  soleil,  de  la  terre,  et  de 
la  lune.  Si  S,  T,  V,  {Fig.  20.)  sont  ces  trois  corps,  la  limite  d'illuminafion 
est -une  ellipse,  dont  le  petit  axe  est  au  grand,  comme  cos  SVT  est  a  l'unité. 
Dans  le  triangle  SVT,  T^iZiZa  est  toujours  donné:  connaissant  donc  TVzro 
ce  qui  est  k  peu  près  zzi  — ^  (§.  i83.),  Félongation  de  la  lune  du  soleil  STV 
dojjnera  l'angle  SVT.,  et  par  conséquent  la  limite  d'illumination.  Le  même 
triangle  fournit  le  moyen,  de  trouver  la  distance  de  la  lune,  celle  du  soleil 
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ëtant  donnée,  et  réciproquement  :  pour  cet  effet  il  faut  avoir  obsiervé  exacte- 
Bïent  la  limite  d'illumination,  ce  qui  est  très-difficile.  Si  (lig-.  4'9-)  ADBE 
est  la  partie  illuminée  de  la  lune  A  CEE,  la  distance  des  deux  cornes  AB 
donnera  le  grand  axe  zz=.%m  de  l'ellipse  ADB:  ayant  donc  mesuré  la  corde 
DE,   perpendiculaire   à  AB  au  centre  L,   et  en  ôtant  le  demi-axe  hEzujn, 

on    aura    le    demi    petit    axe    LDm/j.     Oii    connaît    donc  —  zz  cos    SVT 

m 
{Fig.  20.),  et  STV  par  observation,   donc  TSV  —  180*— T  —  V,    d'où  Fou 

___         TSsinS  _,_  TVsinV        ^  .      ,  •         . 

tire     1  V  3=1 — — -— ,  ou    Ibnr — — - — .     Le   calcul   serait   plus   simple,    si 

Siii  V  sin  S  r  r       » 

Ton  pouvait-  observer  Finstant  du  premier  ou  du  dernier  quartier  de  la  lune, 
où  Feiiipse  devient  une  ligne  droite,  ensorte  que  n  et  cos  SVT  est  nul: 
aloxs    on   a    SVT  — 90%    TVziTScosT,    et    TS—-^.     Cela  donne  la 

cos  T 

distance  de  la  lune  par  rapport  à  celle  du  soleil:  pour  avoir  la  grandeur 
absolue,  il  faut  connaître  la  parallaxe  du  soleil  ou  de  la  lune.  La  pre- 
mière, étant  trop  difficile  à  déterminer  avec  quelque  précision,  à  cause  de 
sa  petitesse,  éiait  inconnue  aux  anciens  astronomes j  mais  ils  avaient  assés 
bien  déterminé  la  parallaxe  de  la  lune.  Aristarque  se  servit  de  Féquatioa 
TS  =r ,  pour  déduire  la  parallaxe  du  soleil  de  celle  de  la  lune4  et  dans 

cos  T      "^  ' 

le  dix  -  septième  siècl-e  on  a  trouvé^  par  cette  métliode ,  la  parallaxe  du 
soleil  de    15''   à  Se",  ce  qui  est  beaucoup  trop  grand. 

§.  i85.  Il  faut  maintenant  déterminer  par  observation  les  éUiïiens  de 
l- orbite  de  la  lune.  Depuis  que  les  lois  de  Kepler  avaient  été  confirmées  par 
les  observations  de  toutes  les  planètes,  il  était  naturel,  d'en  faire  applica- 
tâon  aux  satellites,  d'autant  que  les  observations  générales  que  nous  venons 
■d'exposer,  suffisent  pour  indiquer,  que  Forbite  de  la  lune  s'écarte  peu  d'un 
sercle.  La  supposition  de  ces  lois  ne  servira  qu'à  diriger  les  reclierclies  sur 
le  mouvement  de  la  lune,  lesquelles  décideront,  si  ces  lois  sont  admissibles 
pour  cet  astre.  Il  est  aisé  de  voir,  qu'il  ne  peut  être  ques'ion  ici  que  des 
deux  premières  lois  de  Keplerj  la  troisième  se  rapportant  à  plusieurs  astres 
qui  circulent  autour  d'un  commun  corps  central,  elle  ne  peut  pas  être  ap- 
pliquée à  la  terre  qui  n"a  qu'un  satellite.  Nous  allons  chercher  les  élément 
de  Forbite   lunaire  dans  l'ordre  suivant,   qui  paraît  le  plus  naturel. 

37 
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i«   Le   moiwemenf  moyen ^     ou  la  diiiée  mayenne   du   mois; 

2.  Les  lieux,    où  le    mouvement  est  le  plus    et   le   moins  rapide,,   ce    qui 

donne   la  posilioii  des  apsides;, 

3.  La  plus  grande  différence  du  mouvement  vrai,  ou  ïexcentricîté  et  Véqua'- 
tion    du  centre  ;^ 

4'    Le  plus  grand   éloîgnement   de  la  tune  de   l'écliptique,    ou   Vinclinaison;: 

5.  La  position  de  la  commune  section,  ou  des  noeuds  des  deux,  plans j 

6.  La  distance:  ou    \di  parallaxe ^^  et  la  grosseur  de    la   lune., 

Les  méthodes  qui  ont  servi  à  déterminer  ces  élémens,,  éiant  peu  différentes 
de  celles  qui  ont  été  développées  relativement  au  soleil,^  on  ne  trouverai 
ici  que  ce  que  la  lune  a  de  particulier^ 

Outre  les  inégalités,  dues  au  mouvement  ellipltque,.  Ta  lune  en  a  d'au- 
tres qui  viennent  de  Tattraction  du  soleil,,  et  dont  quelques  unes  sont  si 
considérables^,  que  les  observations  seules  les  ont  fait  connaître  aux  anciens 
astronomes..  La  terre  étant  au  centre  de  l'orbite  lunaire,  it  est  aisé  de  dé- 
terminer ses  élémens  d'une  manière  générale,  et  Llipparque  et  Ptolémée  l'ont 
fait  avec  beaucoup  de  soin.  Les  observations  des  éclipses  lunaires,  sur  les- 
quelles il&  fondèrent  principalement  la  théorie  de  la  lune,^^  leur  apprirent  \ai 
durée  des  mois,,  la  vitesse  de  la  lune  dans  les  différentes  parties  de  som 
orbite,,  et  sa  latitude.  Il  trouvèrent,  que  la  lune  avait  une  inégalité  de  b'^\. 
et  une  autre  de  i®20^,  que  ses  apsides  avaient  un  mouvement  direct  de; 
4o*4o'  psT  an,,  que  les  noeuds  avaient  un,  mouvement  rétrograde  de  jq®  20',, 
et  que  son  orbite  était  inclinée  sur  l'écliptique  sous  un  angle  de  5°..  Tout 
cela  est  bien;  d'accord  avec  les  observations  modernes,  ainsi  qu'on  va  le  voir.» 
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CHAPITRE      ï  L 

Les    diffèrens    Mois, 

§.  186.  J~ie  lems  que  la  lune  emploie  k  faire  tine  vêvoluiion  enliëre, 
DU  qui  la  ramène  à  la  même  position,  est  nommé  Mois:  il  y  a  donc  au- 
tant de  diffèrens  mois,  qu'il  y  a  de  méthodes  pour  déterminer  la  position 
de  la  lune.  Le  vrai  point  de  vue,  duqjael  il  faut  déterminer  sa  position, 
ou  autour  duquel  se  comptent  ses  révolutions,  est  la  terre,  le  corps  central 
de  son  orbite  j  mais  on  peut  rapporter  son  mouvement  géocentrique  à  difïé- 
rens  points  du  ciel,  et  si  ces  points  sont  immobiles,  il  en  résulte  seulement 
ïine  différence  relativement  au  commencement  et  à  la  fin  de  chaque  mois^ 
et  aucune  pour  la  durée;  mais  s'ils  ont  des  mouvemens  diffèrens,  il  en  résul= 
tera  des  mois  de  durées  différentes,  ainsi  qu'on  l'a  vu  à  i'egard  de  l'an- 
née solaire. 

Le  seul  véritable  mois  est  îe  iems  que  îa  îune  emploie  à  décrire  un 
migle  de  36o°  autour  de  la  terre,  €u  qui  la  ramène  à  la  même  position  re- 
lativement aux  points  fixes  du  ciel.  Le  vrai  mois  est  donc  le  tems  qui  ra- 
mèrre  la  lune  à  la  même  situation  parmi  les  étoiles  fixes,  ou  le  mois  sidéraL 
Mais  la  position  de  Forbîte  de  la  lune  étant  sujette  à  des  variations  considé- 
rables, il  en  résulte,  que  la  lune,  à  chaque  révolution,  approche  plus  ou 
moins  de  îa  même  étoile,  de  sorte  qu^elie  ne  revient  pas  à  la  même  situation 
relativement  aux  étoiles.  Pour  fixer  les  idées,  on  réduit  le  lieu  de  la  lune 
à  l'écliptique,  et  l'on  appelle  mois  sidéral  ïinteri^aUe  entre  deux  conjonctions 
consécutives  de  îa  lune  avec  la  même  étoile  fixe. 

Dans   un    m<jis    sidéral,    la    lune    parcourt  plus    de   'è^o'*  de  longitude, 
parceque  les  points  équinoxiaux  ont  rétrogradé.    Le  tems  dans  lequel  la  Ion- 
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gitude  de  la.  lune  augmente  de  360**;,  ou  ce  qui  revient  au  même,  une  réso- 
lution par  rapport  aux  points  équihoxiaux  est  le  mois  périodique:  iî  est  plus 
court  que  le  mois  sidéral,  du  tems  que  la  lune  emploie  à-  décrire  l'arc  que 
les   points  équinoxiaux  ont  parcouru   dans  un  mois  périodique. 

Dans   le    courant  d'un  mois,    la   lune,    après   s'être  éloignée  du  soleitl 
âe  i8o*,  s*en  rapproche  jusqu'à  venir  en  conjonction:   elle  s'est  donc  éloignée 
du  soleil  de  36o*,  suivant   la  même   direction  d'occident  à   l'orient,    ou  elle 
a  fait  une  révolution  entière   relativement,  au  soleil.   îîne  pareille  révolution».. 
Je   tems  écoulé  dhme  conjonction  de  la  lune  avec  le  soleil,    ou   d^une  opposition  à; 
Vautre,,    est  appelé  mois,  synodique,    nxoh  lunaire,,   ou  lunai&on:     il  est.  aisé   de- 
f:oir,    qu'il  est  plus   long  que  le   mois   sidéral,  du   tems  que  la  lune   emploie 
à  parcourir  un  arc  qui  est,  égal,  au-mouvement  propre,  du  soleil   pendant  un 
mois  syriodique. 

Si.  la  ligne  des  apsides  de  la  lune  était  immobile,,  son  anomalie  croî- 
trait de  36o°  dans  un  mois  sidéral..  Mais,  cette  ligne  ayant  un  mouvemeat 
direct  très-rapide,,  lai  révolution  qui  ramène  la  lune  aux  apsides,  sera  d'au- 
tant plus  longue  que  le  mois  sidéral»  On  appelle  mois  anomalistique  le  tems 
d'un  apogée  ou  périgée  à  l'autre,  dans  lequel  l'anomalie  de  la  lune  augmente  de  36o®, 

IL  en  est  de  même  d^  la  ligne  des  noeuds,,  qui  a  un  inouvement  ré- 
trograde: la  ré^'olution  de  la  lune  par  rapport  aux  noeuds,  qui  est  appelée 
mois  draconitique  (^),     est   d'autant  plus   court  que  le  moiS'  sidéral. 

Ce  qu'on  cherche  ici,,  est  la  durée  moyenne  des  mois ,  ou  la- période-' 
dans  laquelle  le  lieu  moyen  de  la  lune  change  de  36o*.  Les  dénominations 
que  Ptolémée  donne  aux  mois,  sont;  pour  le  mois  synodique,  mensis,  jà^v^. 
«u  revolutio  elongationis ,  àlto'^S^  le  mois  périodique,  revolutio  sive  resiitutho 
longitudinis,  âTîCKCcrât^cctJts  ou  TTS^iàçoiAt}  t5  ja^kcoç',  le  mois  anomalisiiquej. 
restitutio   înœqualitatis ,    àvûùpieùKlots;    le    mois  draconitique,  restitutio   latitudinis^ . 

§.  187.  Le  mois  synodique  est  le  plus  important  pour  les  hommes  en 
général  j    et    sa    période,    ainsi    que  ses  subdivisions,    se   disiiiiguent  par   les 

(ij  On  appelle  le  noeud   ascendant  de  la  lune,     Ç^,    la  tê^e  du  Dragon;    et  ïe  nacud.  descendant,, 
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phases    d'une    maniëre   si   frappante,    que   tout   le   monde  peut  les  observer 
sans  instrumeas,  d'où  il  est  résulté,    que  les  plus  anciens  peuples  ant  déter- 
miné avec  beaucoup  de  précision,  la  durée  de  ce  sïf^is  avant  celle  des  autres 
mois,  qui  demande  de  la  réflexion  et   des  connaissances  astronomiques»  L'in- 
stant où  la  nouvelle  lune  commençait  à  se  faire  yoît^-Ib.  néomaiùe,  était  cbès 
les  peuples  anciens  une  des  fêtes  les  plus  sacrées ,  pour  découvrir  cet  instant 
plutôt,    on   s'assemblait  le  soir  sur  les  hauteurs.     L'intervalle  entre^eux  de 
ces  fêtes  ^eur  apprit  donc  la  durée  d'une  lunaison.     Comme  il  s'écoule  rare- 
ment une  année  sans  éclipses,  elles  fournirent  un  moyen  très-simple,  de  dé- 
terminer ce  mois,,  et  le  résultat  était  d'autant  plus   exact,    qu'à    cause  de  la. 
cour[e   durée,,  un  grand   nombre    de  périodes  pouvait  être  observé   dans  peu 
de  temSi.  Les  anciens  astronomes  ont  déterminé  la.  durée  du  mois-,    avec  une 
précision  qui  n'a  presque   besoin   d'aucune  correction.    Une  ou  deux  révolu- 
tions suiBsaient,  pour  faire  voir  que  le  mois  synodique  est  d'environ  29  jours 
et  demi  y    et  avec  cette   notice,  ils   pouvaient  comparer   des  éclipses  fort  éloi- 
gnées Tune  de  l'autre,  sans  se  tromper  sur   le  nombre  des  mois  écoulés  dans 
cet   intervalle:    ce  qui   donna   des  résultats   plus    exacts.    Quand   lu  néomanie 
était  arrivée   le  premier  jour  de  l'an ,    elle  revint  le  vingtième  jour  de   fart- 
née    suivante,,  et  ainsi  de  suite,     ig.jours  plus    tard   dans    chaque  année  de 
365  jours:    l'année    était   donc  composée    d'environ   12  lunaisonS'  et'  it  jours, 
et  ces  onze  jours  sont  connus  dans  le  calendrier  sous  le  nom  des  épâcfes.  En 
eontinuant  ces   observatiorts.,    on    ne    tarda  pas  à  apercevoir,    qu'au    bout  de 
ryans   la    nouvelle    lune  tombait    derechef  au  premier  jour,    et  en.  général 
aux  mêmes  jours  de  râanée,.et  qu'ainsi   igannées  étaient   égales--- à  235  mois- 
synodiques.     Cette   découverte  que  les  Grecs  attribuèrent  s  Méton  qui  vécut 
environ  43 o  ans   avant   l'ère  vulgaire,  et  qui^  l'avait  apparemment  ramenée  de 
l'Orient,   leur  parut   si   importante,  que  le  icalcul  de  cette  période  de  dîx-neiif 
BUS  fut   exposé  en   lettres  d'or    dans    des    endroits  publics-,    d'où,  elle  a    pris 
eî.  canservé  dans  nos   calendriers  le  nam  du nombre  d^or  ou   du  cercle  lunah-e. 
Cependant  elle  est  fautive  de  deux  heuresj   car  l'année  étant  alors  supposée 
de  365  ï  jours,    il   en  suivrait  la  durée  du  mois  synodique  1329  jours  12  h. 
4.4111;    25,5sï    ce   qui   est  trop   grand  de  2-2  secondes.     Comme   les.  anciens 
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avaient  ^des  connaissances  î)eau€oiip  plus  exactes  ^e  la  durée  du  mois ,  il 
est  probable,  que  ccette  fameuse  période  n'a  servi  qu'à  faciliter  le  calcul 
des  'fêtes  religieuses.  i^Ôur  s'en  faire  une  idée  ijuste,  il  faut  connaître  les 
différentes  périodes,  <dans  lesquelles  les  anciens  comprenaient  les  mouvemens 
du  soleil,  de  la  lune,  de  ses  apsides  et  de  ses  noeuds:  il  en  sera  parlé 
ci  -  dessous» 

Après  mn  espace  de  plus  de  deux  inille  ans,  nous  pouvons  dëtermî- 
îier  le  mois  avec  la  plus  grande  précision,  en  coinparant  les  anciennes  écli- 
pses avec  les  observations  modernes.  L'observation  la  plus  ancienne  que  Pto- 
lémée- nous  ait  transmise  (^),  est  une  éclipse  lunaire,  arrivée  'j^o  ans  avant 
J.  C,  le  19  Mars  6  h.  4^  ^'  tems  de  Paris.  Puisque  les  observations  don- 
nent les  lieux  n'ais  de  la  lune,  et  qu'on  cherche  le  mouvement  moyen,  il 
faut  comparer  entre  lelle  deux  observations,  oii  l'équation  du  centre,  et  par 
conséquent  l'anomalie  était  la  même.  Une  pareille  observation  est  l'éclipsé 
de  lune,  arrivée  17 17  le  9  Sept,  à  6  h.  a  m.  la  lune  ayant  à  peu  près  la 
même  situation  relativement  aux  apsides,  que  dans  la  première  observationj 
de  sorte  que  la  lune  avait  fini  un  nombre  entier  de  révolutions  synodiques, 
par  son  mouvement  moyen  aussi  bien  que  par  son  mouvement  vrai.  L'inter- 
valle est  de  2437  ans"  et  174  jours,  moins  4^  minutes  j  le  nombre  24*^7  ren- 
fermant 609  années  bissextiles:  ce  qui  fait  890287,9680555  .  ^ .  .jours.  Au 
moyen  de  la  durée  du  mois,  telle  que  les  anciens  l'avaient  déjà  déterminée^ 
cin  trouvera  que  3oi48  mois  synodiques  sont  écoulés  dans  cet  intervalle^ 
d'oii  l'on  conclut  la 

durée  du  mois  synodique   nragj.   t2Îi.  44  m.  12  s.   'j.oï. 

§.  188.  Ces  deux  éclipses  donneront  iminédiatement  le  mois  périodi- 
que, plus  exactement  que  la  lunaison.  En  effet,  cette  dernière  renfermant 
le  mouvement  de  la  lune  relativement  au  soleil,  et  par  conséquent  les  mou- 
vemens de  ces  deux  astres,  la  détermination  de  sa  duré'3  moyenne  suppose, 
que  les  anomalies  du  soleil,  aussi  bien  que  de  la  lune,  sont  les  mêmes  dans 
les  deux  observations.  ^Mais  pour  le  mois  périodique  qui  ne  concerne  que  le 
mouvement  de   la   lune,  le  lieu   du  soleil   est  indifTp-ent,    pourvu  que  l'anomalie 

(ij  Almag.  LU.  IV.  Cap.  6.  - 
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âe  la  lune  ait  été  la  même-  Dans  les;  deux,  observations:  précédentes  les; 
longitudes  de  la  lune  étaient  S^2i'''2']/  et  11^27°  34^.  La^  durée-  du:  mois 
périodique,  connue  à  peu:  prës;  par  le-  mois  s>/nodique5,  nous;  appisend'  que 
dans:  cet  intervalle  il  s'est  écoulé  3258S  mois  périodiques,  auxquels,  il  faut 
ajpuLeK  la  dillérence  des.  deux  longitudes,^  6^  6°  y.  Ainsi  on  trouvera  iai 
durée  du  mois^  périodique  zziaj  j.  7  li.  4^  m.  ^,gs.. 
On  fera  mieux  de  prendre  pour  base  de  ce  calcul,  le  mouvement: 
moyen,  de  la  lune  en  longitude,  qui  est  exactement  connu  par  des  observa- 
tions de  2000  ans  (^).  Ce  mouvement  est  pour  cent  années  juliennes,;  ou; 
pour  36525  jours  in  i336  cercles  -{-10^7' Sa' 4^'', 5  m  i336,,8552i875;  cercles, 

■  36520 

Le  mois,  périodique  sera  donc  zz-  a/;^~"T"7  jours ,    ou;  en;  divisant   par  3 

58960O' 

et  ca  multipliant  par  82    le  numérateun  et  le  dénominateur,,  ——, r-,    et 

^  r  r  14269,789, 

ea  divisant  en  haut  et  en:  bas;  par  qpo,      ,   „, ,  "".■    La;  division;  donne   le; 
Mois  peV/oti/^iMC'Zz:  27, 3215823880704  jours  31:27  j.    7I1.  /iSm.,  4,71832928256s.. 
Le  mouvement  séGulaire  du;  soleil  estm  100  cercles -|-4,5''4p"(I-§'^2.6.)g, 
d'où    il    résulte  le   mouvement  séculaire    de   la    lune    relativement  au   soleil 
zri  236,  cercles-}-  307*  6' 58'^,  5  iz:  44j--67vI  ^^25  degrés..    La  durée  d'une  révo- 

-,     .  ,..  ,  36().  36025      .  ...    ,.       .  o  t 

lution  synodique  est  done    rr-r-z ;:-7  purs,,  ou   en;  multipliant  par:  boo,,  et 

''-         ^  44^267,11625' 

966290909,0909 . 

en:,    divisant  par    ir,,   en.  haut  et   ert  bas,,    „ L&  qiiotienE 

donnera  le 

Mois:  5j/20(^/9'we  =1:29, 53058853916657- jours zir 29]'.-  12ÎÎ.  ^^m'"  ^y^^97^^99'^^ 

Si    le    mouvement  séculier   des    points-   équinoxiaux  zz.  Soio"'    (§,  3o.) 

^ri°23'3o'',:  est  ôté   de  celui   de   la   lune,,  le  reste'  sera;  le  mou:vement  sidéral 

en.  36525  jours -zi336  cercles -p3G6'';»9-i3,''5:zi28P759r9/2255;  ce  qui^  donne 

,,         ,.      ,      .  .  ,  ,7    ,  21600/36626  jo  21600.1461  3i6676>>oooo        „        ,. 

m.   revolutiorr  sidérale  iz; 7—  ,  zz ^ -rr-zz — ,. ,    ,     - — .     i^n:  ûi- 

28875989/226,        i-r6û^i39,,6.6Q,         1166039069, 

disant  on:  trouvera  le 


H5  «/(fera/  zn  27-, 32i66:i39;32297;2  j.zziaT;  j;  7-11.   43  ni»-  i r,'*544375c72  s:>. 
Suivant  Ptoiémée    le   mois   s^/nodique    est    29],,.    12  h,.  44  m.  3  '',.  trop 
grand':  d'une   demi-seconde.-   le  mois   périodique   est   suivant  lui  ''7  .  715.  4-™° 

Xl),  Voj..  ^stroiv.  théor.  et  firat.  par  i?f,.  Delambre^  T.  II.  pag,  3l6.-  saii^.. 
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-^,25^.    trop  grand  de  deux  secondes   et   demie.,    parce<|ii'i'l  supposa  le  moii- 
vement  moyen  du  soleil  trop  grand* 

^.  189.  II  est  aisé  de  s'assurer,  que  le  mouvement  de  la  lune,  et 
même  ses  révolutions  entières  sont  inégales.  Les  anciens  examinèrent 
cette  'question  de  la  manière  suivante.  Puisque  chaque  observation  de  la 
lune ,  à  cause  de  sa  grande  parallaxe  et  des  réfractions ,  exige  des  corre- 
ctions qui  étaient  alors  inconnues,  les  astronomes  avant  Ptolémée  bornèrent 
teurs  observations  aux  éclipses  lunaires  qui  îie  sont  pas  altérées  par  la  ^pa- 
rallaxe, etc.  Le  milieu  de  réclipse  leur  donna  iinstant,  où  la  lune  était  op- 
posée au  soleil,  ou  pleine,  et  par  conséquent  le  vrai  lieu  de  la  lune,  la 
tliéorie  du  soleil  étant  assés  bien  connue.  Par  le  moyen  d'une  longue  suite 
d'observations  d'éclipsés  lunaires  ils  étaient  parvenus  à  décoiiviir: 

î.  "Que  les  intervalles  entre  les  éclipses  n'étaient  pas  égaux,  qï  que 
cette  inégalité  du  mouvement  synodique  était  trop  grande,  pour  pouvoir 
être  expliquée  par  l'excentricité  du  soleil:  d'où  Û  suiva'it,  que  V orbite  de  h 
aine  était  également  excentrique. 

2^  Que  cee  inégalités ,  comme  le  plus  ^rand  ou  le  plus  court  inter- 
valle entre  deux  pleines  lunes,  n«  coï«cidaient  pas  avec  les  mêmes  longitu- 
des de  la  lunej  que  par  conséquent,  les  points  de  la  plus  grande  inégalité, 
©u  les  apsides  de  la  lune  avaient  run  mouvement,  d'où  il  .résultait  une  diôerenc©^ 
entre  les  mois  périodique  et  anomalistique. 

3.  Que  dans  \q^  mêmes  longitudes  de  la  lune,  les  éclipses  n'étaient  .pas 
de  grandeur  égale,  mais  tantôt  totales  tantôt  partielles,,  tantôt  dans  la  partie  bo- 
réale tantôt  dans  la  partie  australe  de  la  lunei  que  par  conséquent,  dans  la 
même  région  du  ciel,  la  latitude  de  la  lune  était,  à  différentes  époques,  plus 
pu  moins  grande,  boréale  ou  australe:  d'où  il  suivait  un  mouvement  des  noeuds 
de  la  lune,  et  une  différence  entre  les  mois  périodique  et  draconitique. 

Four  connaître  tous  ces  différens  mouvemens,  le  moyen  le  plus  simple 
était  de  chercher  une  période,  qui  comprit  un  nombre  entier  de  chacune  de 
ces  révolutions,  parcequ'au  bout  de  chaque  révolution,  les  inégalités  qui  ea 
dépendent,  devaient  se  compenser,  et  que  par  conséquent,  au  bout  d'une 
pareille  période  composée,  toutes  les  inégalités  devaient  être  nulles.  On  choi- 
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•it  donc  parmi  toutes  les  éclipses  observées,  deux  qui  satisfaisaient  à  ces 
conditions:  i)  elles  devaient  être  arrivées,  lorsque  la  lune,  et  par  consé- 
quent aussi  le  soleil  en  opposition,  avaient  la  même  longitude,  c'est-à-dira 
le  même  jour  de  l'annéej  2)  les  intervalles  entre  cliacune  de  ces  éclipses, 
et  celles  qui  la  précédaient  et  suivaient  immédiatement,  devaient  être  les 
ïpvêmes^  et  par  conséquent  aussi  les  vitesses  et  les  anomalies  de  la  lune; 
3)  les  deux  éclipses  devaient  être  de  la  même  nature  et  grandeur,  c'est-à-dir« 
à  la  même  distance  du  noeud.  La  première  condition  indiqua,  qu'un  nombre 
entier  de  révolutions  synodiqaes  et  périodiques  était  achevé,  la  seconde  et 
la  troisième  condition  indiquèrent  la  même  chose  relativement  aux  moi* 
anomalistiques  et  draconitiques.  On  forma  ainsi  plusieurs  périodes,  selon 
qu'on  se  contenta  de  satisfaire  à  une  ou  à  deux  de  ces  conditions,  ou  se- 
lon qu'on  se  proposa  d'atteindre  une  précision  plus  ou  moins  grande.  L'ori- 
gine de   la  plupart  de  ces  périodes  se  perd  dans   la  nuit  des    tems. 

Il  a  déjà  été  parlé  (§.  18^)  de  la  période  d^  Méton,  qui  ne  regarde 
que  la  première  condition.  Elle  ^tait  importante  surtout  pour  le  calendrier, 
parcequ'au  bout  de  19  ans,  toutes  les  fêtes  qui  se  réglaient  sur  les  nouvelles 
lunes,  tombaient  derechef  aux  mêmes  jours  de  l'année:  et  c'est  peut-être 
par  cette  raison,  qu'une  certaine  classe  d'hommes  qui ,  en  Egypte,  avaient 
î.e  monopole  àfds  sciences,  appelèrent  cette  découverte  dans  le  sens  propre  le 
nombre  d'or  (aurea  praxis).  Cette  période  est  cornposée  de  69  jo  jours^ou  19  an- 
nées juliennes  plus6heures,  ce  qui  fait  235  mois  synodiques  plus ;7  I  heures,  254 
mois  périodiques  plus -^l  heures,  262  mois  anomalistiques  moins  trois  jours  et 
ï8  heures,  et  255  mois  draconitiques  plus  21 1  heures.  Calippe  rendit  cette  pé- 
riode plus  exacte,  en  la  quadruplant,  et  retranchant  un  jour:  il  la  fit  donc  de 
2-^759  joursj  ce  qui  fait  76  années  juliennes,  9^10  mois  synodiques  plus6heures, 
ipi6  mois  périodiques  plus  6?  heures,  1008  mois  anomalistiques  moins  16  jours, 
et  1020  mois  draconitiques  plus  2  jours  i3  heures.  La  plus  grande  erreur  est 
celle  qui  regarde  le  mouvement   des  apsides. 

Une    des    plus    anciennes ,    connue    sous  le   nom  de  péiiode  Caldaïque, 
mi   de  6585  2  jours,    ou   de   18  années  juliennes   et    10   ou  11  jours,    selon 

38 


298  ASTRONOMIERATIONNELLE 

qu'elle  renferme  5  ou  4  années  bissextiles:  on  l'appela  tewpus'periodlcum(^)^ 
Elle  était  proprement  de  6585  j.  7  h.  ^1  m.  35,5oi83s.  ce  qui  faisait,  sui- 
vant les  observations-  des  anciens  astronomes,  228  mois  synodiques,  289  mois 
anomalistiques,  242  mois  draconiiiques,  et  24 t ,08  mois  périodiques;  mais  sui. 
vant  les  observations  exactes,  cela  fait  228  mois  synodiques,  289  mois  ano- 
malistiques moins  5 h..  12 m.,  242 mois  draconiiiques  moins  5imin.  et  241  mois 
périodiques  plus  18  h.  ^i  m.  Pour  avoir  un  nombre  entier  de  jours,  on  tripla 
cette  période,  et  l'appela  evolutio  (^).  La  période  caldaïque  a  probablement 
donné  lieu  à  celle  de  Méton.  Comme  il  en  résulte  qu'au,  bout  de  18  ans 
les  nouvelles  lunes  arrivent  11  jours  plus  tard,  il  était  naturel  d'y  ajouter 
12  lunaisons,  ou  une  année  lunaire  de  354jourSy  lesquels,  réunis  à  ces  11  jours,, 
formaient  la  période  de   19  ans. 

Ces  périodes  ne  paraissaient  pas  assés  exactes  à  Hipparque  qui,  en  com-^ 
parant  s^s  observations  avec  celles  des  Caldéens,  trouva  que  le  moindre  nombre 
de  jours,  qui  ramenât  les  éclipses  à  de  semblables  mois  et  mouveraens  (3)^ 
était  de  126007  j.  I  h.  ou  à  peu  près  de  345  ans,^  et  que  ce  tems  renfermait 
4267  mois  synodiques,  4678  mois  anomalistiques,  et  4^12  mois  périodiques 
moins  7  |  degrés.  Il  en  résulte  la  durée  d\m  mois  synodique,  adoptée  par: 
Ptolémée  — ——^-^  jours    ou   29  j.    i2h.  44  "i-  3,26224  s.  et  celle  du  mois 

anomalistique  zz:  — --^— H  j.  zz:  27  j.    i3h.   18  m.  34,7168  s,   ce  qui  ne  diffère 

4-57  3  ' 

pas  sensiblement  des  résultats  modernes.  Au  bout  de  cette  période,  les  écli- 
pses auront  entre  elles  les  mêmes  intervalles ,  mais  elles  ne  seront  pas  de 
même  nature  et  grandeur,  et  elles  n'arriveront  pas  les  mêmes  jours  de  l'année. 
Hipparque  substitua  à  la  période  Caldaïque,  suivant  ses  propres  obser- 
yations,.  une  autre  de  5458  mois  synodiques  et  5928  mois  draconiiiques,  ou 
d'environ  44^  ans  et  io3  jours,,  au  bout  de  laquelle  les  éclipses  redeviennent 
semblables  en  grandeur  et  en  durée^  Il  en  suit  que  les  mois  synodique  et  dra- 
conitique  sont  entre  eux  comme  5928  et  5458^  rapport  parfaitement  exact. 
Les  mouvpmens  diurnes  et  boraîres  de  la  lune,   en  longitude,   et   par  rapport 

(1)  %f  ovo^   7C(§toSiy.Qs  (^Imag.  Lib.  JV.  Cap.  a.  pag.  3l6.  éd.  de  Halma). 
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au  soleil,  aux  apsides,  et  aux  noeuds,  tels  que  Ptoléméo  les  a  trouves  '('), 
donnent  la  durée  du  mois  anomalistique  n:  27  j.  i3  h.  18  m.  4^  ^  *•  et  du 
mois  draconitique  :=:  25  j,  5  h.  5  m.  35^  s.  La  première  est  trop  grande  de 
7  sec.   la  dernière  seulement  de  ^  sec.  ainsi  qu'on  le  verra  ci-après. 

S'il  ne  s'agit  pas  des  éclipses,  qui  dépendent  de  la  latitude  de  la  lune^ 
mais  des  nouvelles  et  pleines  lunes  «n  général,  qui  ne  dépendent  que  des 
révolutions  synodique  et  anomalistique,  on  trouvera  des  périodes  plus  courtes 
qui  ne  sont  pas  moins  exactes.  Les  nombres  des  mois  synodiques  et  ano- 
jiialistiques,  écoulés  dans  les  126007  jours  de  la  période  d'Hipparque,  savoir 
4267  et  4573,  sont  divisibles  par  17  :  on  aura  donc,  pour  les  Syzjgîes  qui 
se  succèdent  dans  le  même  ordre  ei  après  des  intervalles  égaux,  une  période 
17  fois  plus  courte,  de  74'2,2  jours  ou  de  20  années  juliennes  et  107  jours, 
qui  renferme  aSi  mois   sjnodiques  et  269  mois  anomalistiques. 

Les  mois  anomalistique  et  dràconitique,  supposant  la  connaissance  des 
mouvemens   des  apsides  et  des  noeuds,  seront   déterminés   ci-après, 

§.   190.  Le  mois  synodique,  trouvé  par  la  comparaison  des  observations 
les  plus  anciennes  et  modernes,    est  plus  r.ourt  d'une  demi-seconde  que  celui 
de   Ptolémée    (§.   188.):    et    comme   l'un    et   l'autre  a    été   déterminé    par   un 
grand   nombre  d'observations  éloignées,  il  faut  en   conclure  que,   depuis  Pto- 
lémée, le   mois  a  été  raccourci,  ou  ce  qui  revient  au  même,  que  le  mouve- 
ment de  la  lune  a  été  accéléré.     En  comparant  la  plus  ancienne  observation 
(§.  187.)   avec   les  modernes,  on  aura  le  mouvement  moyen   de  la  lune  aUx 
deux  époques,    si   l'on  suppose  qu'il   n'a  pas  changé  pendant  ce  îems.     Mais 
si  le  mouvement  moyen  a  été  continuellement  accéléré  ou  retardé,  alors  une 
observation ,    faite  au  milieu  de  cette  période ,  ne  sera  pas  d'accord  avec  îe 
calcul,    qu'on  aura  fait  en  supposant  le  mouvement  invariable.     Les  reclier- 
ches  que  les  astronomes  ont  faites  relativement  aux  observations  du  dixième, 
du    dix -septième,    et  du   commencement    du  dix -huitième  siècle,    prouvent 
sans    exception    un   raccourcissement  du  mois ,    ou   une  accélération  du  mou- 
«  vement  moyen  de  la  lune,   telle  que  dans  chaque. siècle  la  lune  parcourt  en- 
viron   9"    de  plus    que   dans    le    siècle    immédiatement    précédent.      Ces    9" 

(l)  ^Imag.  Lib,  IV»  Cap,  3.  pag.  ai3,  324. 
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dont  le  mouvement  mayen  de  la  lune  s'accroît  dans  cent  ans  ,  sont  ce 
qu'on  appelle  Véquadon  sécuktire  de  la  lune ,  qui  est  calculée  de  la  manière 
suivante. 

Supposons  qu'on  ait  trouvé  par  des  observations  fort  anciennes,  que  U 
durée  moyenne  du  mois  était  alors  =:M,  et  que  les  observations  les  plus 
modernes  donnent  sa  durée  actuelle  zz  M':  nommons  le  nombre  des  mois, 
écoulés  dans  cet  intervalle,  m,  et  faisons  M  —  M'  rz:  N.  Nous  avons  trouvé 
N:=:o,5  sec.  et  l'intervalle  entre  Hipparque  et  Mayer  est  de  1900  ans,  ce 
qui  fait  235oo  mois  synodiques:  donc  /??  zz:  235oo.  Il  est  naturel  de  sup- 
poser, que  V accélération  du  mouvement  de  la  lune,  étant  reffèt  d'une  force 
constante,  est  uniforme^  ensorte  que  chaque  mois  diminue  de  la  même  quan- 
tité.    En  nommant  donc  co  le  raccourcissement  de  chaque  mois,  on  aura 

N  0,5.  sec. 

co  zz  —  zz  zz  0.0000212700  sec. 

m         235oo  ' 

Or  le  premier  mois  a  éîé  zzM,  le  second  zz  M  —  w,  le  troisième  rzM— au», 
et  le  «me  mois  zz  M  —  {n  —  i)  w.  La  lune  a  donc  employé  à  faire  n  ré- 
volutions,   le    tems  =z  M  +  (M  —  co)  -j- (M  —  2  cj) -|- -f- (M  —  (n  —  i)  oj) 

zznM  —  w  (i  -\- 1 -\- "i -\-  , . .  . -\- [il -^  1))  zzz  nM —  ^v^'-'^i  ^^^  ^^  lig^  qu'elle 
y  eût  employé  le  tems  7iM,  si  le  mouvement  n'eût  pas  changé.     Elle  a  donc 

gagne,  en  n  mois,  le  tems  — ^-^ w  zz  —  coa  tres-peu  près,  ou  ce  qui  revient 

au  même,  au  bout  de  n  mois  elle  a  décrit,  outre  n  révolutions  entières^  un 
angle  cp   qui  répond  au   tems  —  co.     Dans  cent  ans  n  est  zz  1287,    d'où  l'on 

a 

tire  raccélération  séculaire  de  le  tune  zz:o,ooooio6383.(i23^>^sec.zz:  16,278sec. 
pendant  lesquelles  la  lune  parcourt  9".  Ayant  donc  calculé  le  mouvement 
moyen  dans  un  siecie,  on  sait  que  dans  le  siècle  suivant,  la  lune  parcourra 
9"  de  plus ,  et  que  dans  le  siècle  précédent ,  elle  a  parcouru  9''  de  moins, 
dans  deux  siècles  36^',  etc.  parceque  l'équation  séculaire  est  proportionnelle 
au  carré  du  tems,  nn.  Cette  équairon  de  9"  est  conforme  aux  nouvelles  tables 
de  Mayer,  qui  Tavaif  d'abord  supposée  de  7''.  L'an  ^700  sert  d'époque^  où 
Féqualion  séculaire  g&Ï  nulle:  c'esl-à-diie,  le  mouvement  moyen  qui  avait  lieu 
Fan  1700,  a  été  pris  pour  le  véritable  mouvement  moyen,  tandis  que  ceux  qui 
ont  lieu  dans  ies  autres  siècles,  sont  regardés  com-me  altérés  par  une  cause 
inconnue.    Le  mouvement  moyen,   tiré  à^s  tables  de  Mayer,    e»t  donc  celui 
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du  iBttie  siècle:  conséquemment  il  faut  y  ajouter  9"  pour  100  ans  poslérieurs 
à  Ï700,  36'^  pour  200  ans,  81''  pour  3oo  ans,  etc.  et  pour  les  siècles  antéri- 
eurs il  faut  en  retrancher  autant.  En  nommant  /a  t  le  mouvement  moyen 
pour  t  ans,  qui  avait  lieu  l'an  1700,  et  que  les  tables  donnent  immédiatement, 
E  la  longitude  moyenne  de  la  lune  à  la  même  époque,  L,  L',  celles  qui  ré- 
pondent à  une  époque,  postérieure  ou  antérieure  à  1700  de  t  ans,  le  vrai 
mouvement  moyen  pour  les  teras  postérieurs  sera  zz/x^-j ,  et  pour  le» 

tems    antérieurs   zz:\it ;    on    aura    donc    L  znE -j- ( /xZ-j -:—      et 

loooo  V  10000/ 

L'znE  —  (fxif =^)zzE— 'fx/H -—:    d'où  il  suit,   que  l'équation  sé- 

V  10000/  lOOOO  '      * 

cuîaire  — -* —  doit  toujours  être  ajoutée,  tant  pour  les  tems  passés  que  pour 
les  tems  futurs  ^  ce  qui  est  d'ailleurs  évident,  parceque  ( — ^)^zz-)-'^' 

Cette  équation  est  constatée  par  toutes  les  observations,  anciennes  et 
modernes*  Si  l'on  calcule  les  observations  anciennes  sur  les  tables  de  Mayer, 
aans  employer  Téquation  séculaire,  on  trouve  des  erreurs  toujours  positives, 
qui  montent  à  28'^  mais  en  employant  cette  équation,  les  erreurs  sont  tantôt 
positives  tantôt  négatives,  et  toujours  au  dessous  de  6\  ce  qui  est  conforme 
à  la  nature  des  erreurs  d'observations.  Nous  reviendrons  à  ce  sujet  dans  l'a- 
stronomie physique,  où  l'on  verra  que  l'équation  séculaire  est  un  des  effets 
de  l'attraction  du  soleil.  Par  la  théorie  de  cette  attraction  M.  de  Laplace  a 
trouvé,  que  la  valeur  exacte  de  l'équation  séculaire  de  la  longitude  moyenne 
de  la  lune  est,  en  nommant  l  le  nombre  de  siècles  écoulés  depuis  1700, 

-f  10^181621268.  P  4-  o^oi853844o8.  i^; 
le   dernier   terme   étant  négatif  pour  les  siècles  avant  1700  ( — i),     La  théorie 
de   l'attraction  a   encore  indiqué,    que  les  apsides  ou  l'anomalie  moyenne  et 
les  noeuds,    sont  sujets  à  des  équations  séculaires,    qu'on  trouve,    en  multi- 
pliant celle  de  la  longitude  par  4,00062  et  par  0,735452. 

Le  jour  a  constamment  été  de  même  longueur,  tandis  que  l'année  a  va- 
rié, ainsi  qu'on  le  verra  dans  l'astronomie  physique 3  d'ailleurs,  les  anciens 
peuples  se  sont  servis  d'un  grand  nombre  d'années  différentes:  d'où  il  suit, 
qu'une  période,  exprimée  par  le  nombre  d'années  et  non  des  jours,  ne  peut 
«ervir  à  déterminer  le  mois,  à  moins  que  l'année  employée  dans  cette  périodej 
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ne  soit  connue^  et  c'est  précisément  ce  que  nous  ignorons  relativement  à  la 
^fameuse  période  de  six  cents  ans,  dont  l'origine  est  réculée  par  quelques  auteurs 
anciens  au  delà  du  déluge.  Il  est  aisé  de  voir  que  celte  période  contient  74^1 
mois  synodiques.  Mais  en  prenant  pour  base  la  durée  actuelle  de  l'année  et 
du  mois,  365  j.  5  h.  48  m.  Sas.  et  29  j.  12  h.  44  ^^^  ^  s.  on  trouvera  que  600 
ans  font  219145).  8  li.  ^onx,  et  que  ^4^1  Jnois  font  219146).  12  h.  i5m. 
L'erreur  de  plus  xl'un  jour  est  trop  forte,  pour  que  les  anciens  ayent  pu  la 
commettre,  attendu  qu'ils  connaissaient  des  périodes  beaucoup  plus  courtes  et 
plus  exactes,  telles  que  la  période  jCaldaïque.  Il  faut  donc  supposer ,  que 
leur  année  5  ou  leur  mois^  ou  que  i'une  et  l'autre  ont  été  différens  de  ce 
qu'ils  sont  aujourd'îiui j  ou  Jjien  que  la  période  a  été  formée  par  prédilection 
pour  le  nombre  60.  En  nommant  l'année  de  ces  anciens  tems  zn  A,  le  mois 
m  M,  le  nombre  des  années  écoulés  pendant  cette  période,  Qoozizn,  celui 
des  mois,  7421  "zzm,  on  a  l'équation 

«AniwM,     donc   è=:  ^—  =  12,368333. 

«  '  M  600  ' 

Ce  rapport  étant  plus  considérable  qu'il  ne  l'est  actuellement,  il  s'en  suivrait, 

que  l'année  de  ce  tems  eût  été  plus  grande  qu'aujourdli'ui,  dans  un  plus  grand 
rapport  que  le  mois.  Bailly  (*)  cherche  à  prouver  par  la  comparaison  de 
plusieurs  périodes  .anciennes,  que  le  mois  a  été  alors  de  29  j.  12  h.  44  "!• 
4, 5  s.  où  de  I  i  sec.  plus  grand  qu'à  présent,  et  que  la  période  de  600  ans  a 
été  établie  4^00  ^^s  avant  J.  C.  Alors  les  7421  mois  seraient  égaux  à  219146). 
i5h.  20  m.  34,5  s.  ce  qui  étant  divisé  par  600,  donnerait  la  durée  de  l'an- 
née tropique  n:  365  j.  5  h.  5i  m.  56s.  L'année  aurait  donc  diminué  de  3  min. 
10  sec.  et  le  mois  de  i,5sec.  en  635o  ans  ou  en  78550  mois,  d'où  il  suivrait 
la  diminution  de  chaque  mois   zz: -1:1:0,0000191   s.  zn  w,    ce  qui  don- 

nerait  l'accélération  séculaire  de  la  lune  ::r:  —  (1237)^:=:  i4,6  sec.  Dans  ce  tems 
la  lune  parcourt  8",  équation  séculaire  qui  est  le  milieu  entre  les  premières 
et  les  dernières  tables  de  Mayer. 


(l)  Hist.  de  l'^str.  anc.  Liv.  III.  §.  6  — 10.  Ec^airciss. 
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CHAPITRE      I  ï  I. 


Apsides   et  Excentricité  de  la  Lune: 


§.  191.  l_Je  mouvement  des  planètes  est  le  pins  rapide  ou  le  plus  lent,, 
lorsqu'elles  passent  par  la  ligne  des  apsides  de  leurs  orbites  excentriques;  il 
est  égal  au  mouvement  moyen,  quand  elles  en  sont  éloignées  d'environ  90*. 
C'est  sur  cette  propriété  commune  à  toutes  les  orbites,,  que  se  fondent  les 
métliodes  qui  servent  à  déterminer  la  position  des  apsides;  après  quoi  la  dif- 
férence entre  la  plus  grande  et  la  plus  petite  vitesses  donne  la  plus  gi'ande 
équation,  ou  l'excentricité  ;  ensorte  que  ces  deux  élémens  sont  déterminés  à 
la  fois,  ainsi  qu'on  l'a  vu  plus  haut.  La  grandeur  du  diamètre  et  de  la  pa- 
rallaxe de  la  lune  est  telle,  qu'on  peut  s'en  servir  pour  déterminer  immédia- 
tement le  rapport  qui  existe  entre  ses.  différentes  distances  ;  mais  la  mesure 
exacte  de  ces  angles  suppose^  des  méthodes,,  qui  étaient  inconnues  aux  anciens. 
Leurs  observations  se  bornèrent  aux  éclipseS'  lunaires ,  dont  la  grandeur  leur 
servit  à  déterminer  le  lieu  du  noeud,  la  position  des  apsides  étant  déterminée 
par  l'intervalle  entre  deux  éclipses  consécutives..  Une  éclipse,  également  dis- 
tante de  la  précédente  et  de  la  suivante,,  devait  avoir  eu  lieu  dans  les  apsides, 
parcequ'uh  mois  avant  et  un  mois  après,,  la  lune  avait  eu  la  même  vitesse t 
c'était  l'apogée  ou'  le  périgée  5  selon:  que  l'intervalle  avait  été  plus  ou  moins' 
grand  que  tous  les  autres  intervalles  entre  deux,  éclipses».  Comme  ces  points 
de  la  plus  grande  et  de  la  plus  petite'  vitesses  ne  répondaient  pas  toujours 
aux  mêmes  régions  du  ciel,  mais  s'avançaient  suivant  l'ordre  des  signes,  les 
anciens  notaient  le  tems,  au  bout  duquel  les  éclipses,  séparées  de  la  précé- 
dente et  de  la  suivante  par  l'intervalle  le  plus  ou  le  moiils  grand,  arrivaient 
derechef  aux  mêmes  points  du  ciel,  ou  les  mêmes  jour»  de  l'année:  et  c'était 
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fa  période,  dans  laquelle  la  ligne  des  apsides  avait  fait  une  révolution  entière, 
Ils  aperçurent,  que  cela  arrivait  après  223  pleines  lunes,  et  que  pendant  ce 
tems,  la  lune  était  parvenue  289  fois  à  sa  plus  grande  et  plus  petite  distance, 
ainsi  qu'à  son  mouvement  le  plus  rapide  et  le  plus  lent,  et  que  par  consé- 
quent, 223  mois  synodiques  équivalaient  à  289  mois  anomalistiques.  Ainsi 
se  formèrent  ces  périodes,  au  moyen  desquelles  Hipparque  détermina  les  mois 
avec  tant  de  précision. 

Cela  fit  connaître  le  mouvement  des  apsides  ,  et  à  peu  près  leur  posi- 
tion à  une  époque  donnée,  mais  non  pas  l'excentricité.  Pour  cet  effet,  Pto= 
lémée  se  servit  de  Vépîcyde,  qui  était  plus  propre  à  représenter  le  mouvement 
des  apsides,  que  le  cercle  excentrique.  Soit  (/^%.  5o.)  T  la  terre  au  centra 
du  cercle  Ce,  dont  la  circonférence  est  parcourue  d'une  manière  uniforme, 
par  le  centre  C  de  Tépicycle  LBAM  dans  un  mois  périodique,  suivant  l'or* 
dre  des  signes  Ce,  tandis  que  la  lune  L  parcourt  uniformément  la  circonfé- 
rence de  l'épicycle  suivant  la  direction  opposée  LA  DM.  Supposons  que  la 
lune  ait  été  en  L,  dans  le  même  instant  que  le  centre  de  l'épicycle  était  en 
G,  et  qu'au  bout  de  quelques  jours»  le  dernier  soit  arrivé  en  c:  ilors  Iç  lieu 
moyen  de  la  lune  sera  sur  le  rayon  Te,  et  le  lieu  vrai  en  différera,  à  mesure 
que  la  lune  s'est  écartée  de  la  droite  TG  qui  a  pris  la  position  Te,  Or,  Iç 
mouvement  vrai  de  la  lune  étant,  dans  l'apogée  L  plus  lent,  et  dans  le  péri- 
gée M  plus  vite,  que  le  mouvement  moyen,  il  faut  nécessairement >  que  U 
lune  se  dirige  de  L  en  B,  et  de  M  en  m,  ou  ce  qui  revient  au  même,  qu'elle 
parcoure  la  circonférence  de  l'épicycle  contre  l'ordie  des  signes.  Le  centre 
de  l'épicycle  étant  donc  en  C,  et  la  lune  en  B,  le  lieu  moyen  et  le  lieu 
vrai  de  la.  lune  seront  sur  les  droites  TC  et  TB,  et  CTB  est  l'équatioa 
du  centre.  Si  la  ligne  des  apsides  était  immobile,  le  mois  anomalistique 
serait  égal  au  mois  sidéral  ou  périodique:  d'où  il  suit  que,  le  centre 
C  [ayant  achevé  un  mois  périodique,  et  étant  revenu  à  C,  la  lune  doit 
également  être  revenue  à  l'apogée  L,  Mais  puisque  la  révolution  anomalisti- 
que dure  plus  longtems  que  la  périodique,  la  lune  ne  sera  pas  encore  arrivée 
en  L  à  la  fin  du  mois  périodique.  %n  général,  les  angles  à  C  que  la  lune 
décrit  sur  fépicycle,  seront  toujours  plus  petits  que  ceux  décrits  par  C  autouy 


II  V  R  E    IV,     C  H  A  P,    lîî.  3oS 

àe  T:  si  ilonc  C  est  arrivé  en  c,  et  L  en  B,  LCB  sera  plus  petit  que  CT c, 
clans  le  rapport  du  mois  anomaiislique  au  périodique,  ou  en  d'autres  mots, 
CTc  et  LCB  sont  les  moyens  mouvemens  périodique  et  anomaiislique.  Tout 
se  réduit  donc,  à  déterminer  le  rapport  entre  les  diamètres 

CT-zza  et  CL— c,    ou  l'éxcenlricité  -  =  7, 

a 

ainsi  que  la  position  et  le  mou¥ement  de  la  ligne  des  apsides,  qui  est  donnée 
par  l'anomalie  moyenne  hCB. 

§.  192.  Ptolémée  se  servit  pour  cet  «ffêt^  de  trois  éclipses  lunaires, 
observées  à  Babylon  ^20  el  719  ans  avant  J.  C,  dont  il  donne  le  détail 
suivant    (  ^  ).. 


Longitude  de 
la  lune 


I. 

II. 

IIL 


Tems  inter- 
médiaire 


Louvemeni 
vrai 


5:  là.  4-j  zzC  \      -.        , 

h  no  1.20  h,  12  m. 

I.    3.   i5  —  C    ^   ' 


Mouvement 
moyen 


349^I5'=zE 
169.  3o:ziF 


Mouvement 

anomaiislique 

moyen 


345^5i'iz:Li3o6^2f/z=M 
l'^o.     '^  zz  l   i5o<,  'iQzzm 


.Si  A,  B,  i),  iiig.  oo.)  sont  les  lieux  .de  la  lune  dans  tes  trois  éciipseSj 
^QTizzim  est  plus  petit  que  i%d°,  et  le  mouvement  vrai  de  B  en  D  z;:i  F 
,€st  plus  petit  que  le  mouvement  moyen  i;  d'où  il  suit,  que  le  centre  C  et 
le  périgée  M  sont  situés  hors  du  segment  BAD,  D'ailleurs  on  a  AMLB:::::M, 
BCAm  360"— -M  =  53^3.5',  donc  BCA<BCDj  d'où  il  suit  que  A  tombe 
iCntre  B  et  D.  On  connaît  donc 
ACB:=:53^35'zza,  BCD  — m  ri:  150*^26',  ATB  — E  — L:=3«24':=  X, 

BTDzi:/— F=z37^— /x. 
En  faisant  donc 

^zz^izz^,  BGLnrc,  BTL:=:j,  CBT— ^— jz=:«, 
©n  a  dans  les  triangles  CTB,  CTA,  GTD, 

smzzzq  siny,  sin  G  AT  rir:^' sin  CTA,  .sin  CDT  i:i:ç  sin  CTD, 
Mais  on  .a  - 

CTAzuX-f^,    CTD  =  /x4-j,   LCArz«-f-jt,   L  C  D  m  m -j- a?; 
£11   faisant  donc  - 


(1)  ^Imag.  Lih,  ly.  Cap,  5. 
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a  —  X  rz:  n,     m  —  fA  zz  V,  on  aura 
CAT=:LCA  — CTAz::n4.2,    CDT  =  LCD —CTD  ~  v-f  i; 

â'ou  résultent  ces  équations: 

I.  s'in  z=:ç  sin  j;    1 1.  sin  (/^ -|- 2)  =  9  sin  (X -f-j);  III.  sin  (v -j- a)  zz  ^  sin  (p.  -f-y). 

En  substit^ant  I  en  II  et  en  III,  il  viendra 

sin  n  cos  z -\-  ç  ces  n  sin  j  iz  9  sin  X  cos  j  -f-  9  cos  X  sin  j,  et 
sin  V  cos  z  -\-ç  cos  v  sin  y^iq  sin  \i  cos  y  -\-  q  cos  /a  sin  j^; 
d'où   il  suit,  7  sin  n  sin  v  cos  s  zz 

sin  V  (sin  X  cos  j  -|-  cos  X  sin^  —  cos  n  sin  y)  zz 
sin  n  ^sin /A  cos  j-|- cos  fA  sinj' — cosvsinjy),  ' 

36  qui  donne 

sinnsinlx  —  sin  X  sin  v 

tang  y  =z  — -— • : — =- —  rz 

cos  X  sin  V  —  sm  n  cos  ^i,  -f-  sin  n  cos  v  —  cos  n  sin  v 

, cos  {n —  g)  —  cos  (ri+M-)  —  cos  (y  —  X)  +  cos  (v  +  X) 

sin(v  ■+  a)-i-  Sin  (v  —  a)  —  sin^n-f-  /a)  —  sin  (?i  —  ju,) —  2  sin  (v  — n)  * 

Après  avoir  trouvé  ainsi  y,  on  aura  au  moyen  des  équations  i.,  II, 

sin  z sin  n  cos  z,  -+•  cos  n  sin  z, 

Q  —  — T  —  — ■' 7": X 5  donc 

'  smjy  sin^A-f-j)  ' 

Sin  n  sin  j  tansr  n 

tang  z  zz:.  — . zz  - — .  » 

(sin  X  -\-y)  —  cos  n  sin  j        sin  (a  -[•y) 

cos  nsin  y 

d'où  Von  tire 

,  ,    ^  sinv         , 

a;  ZZ  V  4-  S,     et  7  z=  — -  • 

•^  sin  2; 

Dans  l'exemple  précédent  on  a  Xiz:3°24',  /J,iz:3y,  nzz:5o®ii',  »zz  f49*49^ 

donc    iang  j- zz  o,oi'^2i2  3    jzzSg'io'^^     tang  2  zz  0,20194^7;    s  zz  ii**25'a"'; 

jc  zz  1 2°  24  I  a'^i     ou  suivant  Ptolémée  or  zz  12**  24';  d'où  il  suit,  l'excentricité 

7  zz  0,0869406  zi  sin4°  59'i5''',55    ou  suivant  Ptolémée,  7zz  -^zz  o,o86944l» 

La  plus  grande  équation   du  centre  est  donc  zz  4*^59'!  5'',  5  ou  à  peu  près  5*= 

Ptolémée  trouve,  au  moyen  de  trois  éclipses  qu'il  avait  observées  lui- 
51*. 
même,  7  zz —^^  zz  o,  08722223  donc  la   plus  grande  équation  zz5'o'ï4".  Ee 

prenant  le  milieu  de  plusieurs  autres   observations,    il  la  trouve  zz5®i'  (*). 

Nous   savons  maintenant,    «jue    l'équation   du    centre, est  6*18',  et    l'on    sera 

peift-ètre  étonné  que  les  anciens  aient  pu  commettre  une  erreur  aussi  grande | 
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mois  on  verra  dans  le  Chap,  suivant,  que  ces  5*  étaient  l'effet  réuni  de 
deux  équations,  et  que  Ptolémée  découvrit  l'une  et  l'autre  de  ces  équations. 
L'équation  LTB=/  est  l'angle,  dont  la  longitude  moyenne  de  la 
lune  L,  au  milieu  de  la  seconde  éclipse,  était  plus  grande  que  la  longi- 
tude vraie  B  zz  C'.  Or  nous  avons  trouvé  C' "i:^  5^i3*45'  et  y  zz:  Bg^ 
la  longitude  moyenne  ou  l'époque  était  donc  zz:  5^  i4*  44'*  L'anomalie 
moyenne  était  L  G  B  zz  x  zz:  i  a**  24'»  d'où  l'on  tire  la  longitude  de  l'apogée 
zz  5^  1'*  20'. 

Ptolémée  conclut  par  le  même  calcul,  des  trois  éclipses  qu'il  avait 
observées  lui-même,  la  longitude  vraie  de  la  liine  dans  la  seconde  éclipse, 
Czzo^aS'io',  l'équation  du  centre,  ^zz4''-io',  l'anomalie  moyenne,  a;zz64**38', 
et  l'intervalle  entre  cette  éclipse  et  la  précédente  zz  311783  j.  23  h,  20  m. 
La  longitude  moyenne  était  donc  L  zz  C -{"/^^^  ^9*^®'»  ®*  ^^  longitude  de 
Vapogée  zz  L  —  x  iz:  10^  24*62'. 

Le  mouvement  moyen  de  la  lune  dans  cet  intervalle  avait  donc  été 
en  longitude  zz:  114^0  cercles -|- 224* 4^'»  celui  d'anomalie  zzii3i5  cercles 
4- 52*  14',  et  celui  de  l'apogée  zz  96  cercles -}- i72'*32':  d'où  l'on  tire  le  mo- 
yen mouvement  diurne  de   la  lune, 

en  longitude  z=i3»  10' 34'' 58'" 33"'3o^3o", 
celui   de   l'anomalie  zz:  1 3»   3'53"56'"i7^'^5i^59^% 
celui  de  l'apogée  :=:  6'4i"  2'"  i5^^  38^31^^  : 
d'oîi   il   viendra  le  mois  synodiqueiz:  29  j.   12  h.  44  "^>  3,26224  s.  comme  ci- 
dessus,  le  mois  anomalistique  zz:27  j.   i3h.  i8m.  34,9488s.  et  la  durée  d'un© 
révolution  àQs  apsides  zz323i  j.  i4h.  4?  ™'  5o,3i24s. 

§.  193.  Les  nouvelles  méthodes  pour  déterminer  les  parallaxes  par  ob- 
servation, ainsi  que  l'invention  des  lunettes  et  des  micromètres,  ont  fourni 
le  moyen  de  trouver  la  position  des  apsides,  ou  du  moins  leur  mouvement, 
par  les  époques  où  le  diamètre  de  la  lune,  dont  le  changement  total  est 
de  4'»  ^  ^^  plu*  grande  et  sa  plus  petite  valeur.  Mais  comme  dans  le5  ap- 
sides mêmes ,  la  distance  et  la  grandeur  apparente  ne  changent  qu'insensi- 
blement, on.  choisit  les  points  de  la  distance  moyenne,  où  elle  change  le  plus 
rapidement.     Ajant  trouvé   le   diamètre   apparent  de   même    grandeur,    dana 

# 
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deux  poÎQts  opposés  de  l'orbite,   le  milieu  entre  ces  deux  points  doI^nera4a 
"longitude  des  apsides  pour  Fépoque  moyenne  entre  les  deux  observ:alions. 

On  peut  trouver  à  la  fois  les  apsides  et  l'excentricité  de  la  manière 
suivante.  Soit  {Fi'g.  5 1.)  ABV^  l'ellipse  de  la  lune,  T  la  terre,  AP  la  ligne 
des  apsides,  et  B,  L,  deux  lieux  vrais  de  la  lune,  donc  ATB,  ATL,  ou 
AB,  AL,  les  anomalies  vraies.  En  choisissant  parmi  un  grand  nombre  d'ob- 
servations, une  époque  B,  d'où  l'on  compte  toutes  les  autres  longitudes,  on 
connaît  pour  chaque  observation  L,  le  mouvement  vrai  BLn:/  par  observa- 
tion, et  le  mouvement  moyen  BMzizm  par  le  iems  écoulé,  donc  LMmm— /, 
Soient  Bb-zzf,  J^lzizg,  les  équations  du  centre,  qui  conviennent  aux  ano- 
malies vraies  A  B,  AL:  alors  b,  l,  seront  les  lieux  moyens,  et  le  mouvement 
moyen  blzz-m  zi:  B  M,    d'où  il  suit  M/m  B  b,    ou 

hl—hUz=:g  —  m-\-lz=:f,  et  g—fzzLm  —  l 
Maintenant,  si  l'on  compare  d'autres  observations  avec  B,  /ne  change  pas^ 
et  la  diflférence  des  mouvemens  moyen  et  vrai,  m  —  /croît  avec  g.  Le  ma- 
ximum de  cette  différence  désignera  donc  le  point  L  de  la  plus  grande 
équation ,  et  dans  l'équation  g  — y^:==  m^—lfg  est  la  plus  grande  équation,, 
mais  f  est  inconnu.  En  comparant  B,  de  la  même  manière,  avec  des  ob- 
servations D,  éloignées  de  L  d'environ  i4  jours,  on  connaît  de  même  les 
mouvemens  vrai  et  moyen, 

BPD^X,    BPE  =  M-,   et  ED~X— «. 
En  nommant  l'équation  DJzr/z,  qui  répond  à  l'anomalie  AD,  le  mouvement 
moyen  est  aussi  bVd,    d'où   il   suit 

^J=:i|ii=iBE,  Ef/— Bôiziy;    ou  \  —  \x.  —  h  znf,  donc  h  ■\-fz=i\  —  }x. 
Ayant  donc  trouvé,    parmi  toutes  les  observations  qui  sont  à  peu  près  oppo* 
sèçs   à  L,  celle   qui   donne  la  plus   grande  différence  des  mouvemens  vrai  et 
moyen,   X  —  ja,  h  sera  pareillement  la  plus  giande  équation,  donc  hizg^    et 

8  -\-f^  X  —  fi. 

En  ajoutant   cette  équation  à  la  précédente  g — fzz:m, — Ij  on  aura 

X  —  l         fj.  —'in 

Ainsi  on  trouvera,  au  moyen  d'observations  faites  aux  distances  moyenneSy 
la  plus  grande  équation  g,  d'autant  plus  exactement  que,  dans  ces  point»,, 
elle  change  insensiblement. 
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Si  dans  l'Intervalle  entre  les  deux  observations.  Tapogée  est  avancé  de 
A  en  a,  et  qu'il  a  été  en  a  dans  le  milieu  de  cet  intervalle,  on  auraAarrcaj 
en  supposant  le  mouvement  des  apsides  uniforme  durant  ce  tems.  Or  L  et  D 
étant  les  points  de  la  plus  grande  équation,  on  a  aussi  ALzzzaD,  d'où  iï 
suit  aLuraD:  en  d'autres  mots,  le  milieu  «  entre  les  deux  longitudes  ob- 
servées L,  D,  est  la  longitude  de  lapogée  à  l'époque  mitoyenne.  Mais  comme 
l'équailon  change  insensiblement  dans  ces  points,  il  peut  y  avoir  une  diffé» 
rence  considérable  entre  AL  et  aD,  quoique  l'erreur  soit  insensible  relative^ 
ment  à  g  ou  h;  ensorte  que  cette  détermination  des  apsides  serait  peu  sure.. 
Or  l'époque  B  étant  arbitraire,  on  peut  prendre  pour  époque  une  observation, 
faite  dans  les  apsides  mêmes  qui  sont  connus  à  peu  près:  alors  on  aymo, 
et  m  —  Izizgzi:/i:zz\'—fi.  On  changera  donc  l'époque  B,  jusqu'à  ce  que  les 
plus  grandes  différences  des  mouvemens  vrai  et  moyen ,  parmi  toutes  les  au- 
tres observations ,  m  —  l  et  X  —  ju,  deviennent  égales  et  de  nature  opposée« 
Alors  la  longitude  observée  B  est  à  la  fois  la  longitude  des  apsides,  et  la  lon- 
gitude moyenne  de  la  lune,  ou  Vépoque,  Du  moins  on  trouvera  deux  obser- 
Talions  telles,  que  m—/  est  plus  grand  que  X  —  jx,  si  B  est  pris  pour  épo- 
que ,  et  moins  grand ,  si  b  est  l'époque  :  alors  la  ligne  des  apsides  tonabe  en^ 
tre  B  et  b^  et  s'il  y  a  assés  d'observations  entre  B  et  b^  on  peut  approcher 
ces  deux  points  l'un  de  l'autre  de  plus  en  plus,  ensorte  qu'il  sera  aisé  de 
déterminer  par  interpolation  la  véritable  position  des  apsides. 

Ainsi  tous  les  élémens  elliptiques  sont  déterminés;  mais  comme  B^ 
L,  D,  etc.  doivent  nécessairement  être  des  longitudes  sur  l'orbite  ^  et  que 
les  observations  ne  donnent  que  les  longitudes  dans  l'écliptique,  il  faut  dé- 
duire les  unes  de»  autres^  et  pour  cette  réduction  il  est  nécessaire  qu'oit 
connaisse  du  moins  à  peu  près  les  noeuds  et  l'inclinaison  de  la  lune,  ce 
qui  est  très-aisé,  ainsi   qu'on  le  verra  dans  le  Chap.  V, 

§.  194.  Quand  on  a  ainsi  déterminé  la  position  àes  apsides  pour  dif- 
férentes époques,  on  apercevra,  qu'ils  ont  un  mouvement  rapide  suivant 
Tordre  des  signes,  qui  sera  déterminé  par  les  méthodes  précédentes.  Suivant 
les  nouvelles  tables  de  M.  Biirg,  le  mouvement  anomalistique  de  la  lune 
dans    365  jours   est  ■zz:^')6o'*^y  i(j'\o^Çj    ce   qui    donne    pour   365 ;i5  jours 
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n  1 325  cercles  -\-  ^g^^^g'  i ']",'] 5.  En  retranchant  cela  du  mouvement  sécu- 
laire de  la  lune  en  longitudezz:  1 336 ci 0^7^52' 4^''» 5  (§.188.),  il  viendra  le 
mouvement  séculaire  des  apsides  en  longitude  rz  4069* 3^25'',  75  ;  et  le  mou- 
Tement    sidéral   =z  40^7"  ^9' 5 S'',  75.     Les    apsides    font   donc    une  révolutioft 

.  .    ,       ,       .         .  120600000''. 36525  jours 

par  rapport  aux  points  équinoxiaux,  en  — ^ ~ —  zn 

'^         ^^  t-  4  »  1464860675" 

3231,4611238683927  jours  zz:  323 1  j.  iih.  J^m.   1,1022291^3*. 
et  une  révolution  sidérale  en 

3232,5667007025921  jours  zr  3232  j.  i3  h.  36  m,  2,940704  s. 
d'où  l'on  conclura 

la  durée  d'un  mois   anomallstlque  ZH 
27,55455253638i5  jours  =1:27).   ï3  h.  18  m.  33, 3391433616  s. 
Vepoque  ou  la  longitude  moyenne  du  périgée  est,    suivant  les  mêmes  tablés^ 
pour   le   commencement  du  «iècle  présent,   c'est-à-dire,   pour  le  minuit  mo- 
yen de  Paris,  par  lequel  commence  le   i   Janvier  1801,  z=  8^  26*  6' 36", 4. 

Les  moyens  mouvemens,  adoptés  par  Ptolémée  {Almag.  Lib.  IF.  C  3.)^ 
donnent  la  durée  du  mois  anomalistique  plus  grande  de  7  secondes. 

Ce  mouvement  uniforme  ou  moyen  des  apsides  est  combiné  avec  un 
-autre  mouvement  très-inégal,  que  Ptolémée  découvrit  le  premier,  et  qui  va 
être  expliqué.  Par  cette  raison  il  est  nécessaire  de  déterminer  le  mouve- 
ment moyen  que  nous  venons  de  trouver,  par  des  observations  fort  éloignées 
l'une  de  l'autre,  afin  que,  dans  ce  long  intervalle,  les  inégalités  périodique» 
«e  compensent  les  unes  les  autres,  ou  qu'elles  «oient  insensiblei. 
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CHAPITRE      IV. 

Les  équations   de  la  longitude  de  la   lune, 

§.  igS.  JLJ'équation  de  5°  ayant  été  conclue  par  Hipparque  et  Ptoîé- 
inée  des  éclipses  seules  i§.  192.),  elle  ne  pouvait  indiquer  que  les  inégalités 
de  la  lune  dans  les  syzygies,  l'équation  du  centre  étant  en  même  tems  un 
maximum,  c'est-à-dire,  les  lignes  des  apsides  et  des  syzygies  étant  perpendi- 
culaires l'une  à  l'autre.  Plolémée  fut  le  premier  qui  observa  la  lune  hors 
des  syzygies,  en  se  servant  d'un  instrument  qu'il  avait  imaginé  exprès  pour 
cet  usage  (^)j  et  ces  observationt  lui  apprirent,  que  la  plus  grande  équa- 
tion de  5*,  appliquée  suivant  la  théorie  de  l'épicycle,  ne  satisfaisait  pas 
aux  observations  hors  des  syzygies^  que  l'erreur  de  ce  calcul,  qu'on  pouvait 
regarder  comme  une  seconde  équation,  confondue  avec  la  première  de  5°, 
augmentait  à  mesure  que  la  lune  s'éloignait  des  syzygies,  et  qu'elle  était  un 
maximum  dans  les  quadratures,  où  la  première  équation  était  la  plus  grande, 
et  que  par  conséquent  la  lune  était  également  90°  des  apsides,  ensorte  que 
les  apsides  coïncidaient  avec  les  syzygies^  mais  que  dans  les  quadratures  où, 
la  lune  étant  aux  apsides,  la  première  équation  s'évanouit,  la  seconde  était 
aussi  nulle,  ensorte  que  le  calcul  suivant  la  première  équation  se  trouva 
juste,  aussi  bien  que  dans  les  syzygies;  d'où  il  résulta,  que  l'équation  de 
5®  était  en  général  conforme  aux  observations,  lorsque  les  lignes  des  apsi- 
des et  des  syzygies  étaient  perpendiculaires  l'une  à  l'autre  (^).  Ces  circon- 
stances sont  parfaitement  d'accord  avec  la  théorie  moderne,  suivant  laquelle 
cette  seconde  équation  est  fonction  de  sin  (fi  —  2ti\  /h  étant   l'anomalie  mo- 


(l)  ^linag,  Llb.  V.   Cap.   i, 
{SU]  Almag.  LU.  V-  Cap.  a. 
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yenne  (îe  la  lune,  et  y]  son  élongation  du  soleil.  Dans  les, quadratures,  -y^ 
est  90*  ou  11  °f  donc  27^  nr  380**,  et  sin  (ju, — ^yi)'=^  —  sinv-,  ce  qui  est 
nul,  lorsque  iizno  ou  jazziiSo',  mais  un  maximum,  si  jxzizgo'*  ou  fi:zzi<^o*. 

Ptolémée  trouva  de  la  manière  suivante,  que  cette  seconde  inégalité 
était  de  '-i° io\  Une  observation  Ç)  lui  donna  la  longitude  vraie  du  soleil 
m  io^i8°5o',  celle  de  la  lune  :zi 'j^ g° ^0' ^:z  Ç .  Les  mouvemens  moyens 
étant  connus,  il  calcula  pour  cette  époque,  les  longitudes  moyennes  du  so- 
leil  :zz  io^i6'&7'=:M,  de  la  lune  =i«j^']7*2o'z=:  L,  et  Fanomalie  moyenne 
de  la  lune  =1187^  39' z=  fx,  d'où  il  résulta  la  première  équation  ;zz  —  4*^^'» 
Or  la  somme  des  deux  équations  était  C  — hzz  —  7*4°'»  donc  la  seconde 
équaiion  zz:^ — ^'^^\  ce  qui  était  son  maximum,  parceque  M — 'Lzi:^'if'j'zz:—y\, 
et  que  par  conséquent  la  lune  était  dans  sa  dernière  quadrature:  p,  —  ar^ 
étant  265*33',  sin  (/a,  — 2-)3)  était  à  très-peu-près  izn- — i.  En  prenant  le  milieu 
de  plusieurs  ©bservations  semblaîoles^  Ptolémée  trouva  le  maximum  tizi'^I^o'. 

La  première  équation  était  donc  un  minimum  :zz  5**  dans  les  syzygîes, 
elle  montait  à  ^*  S^o'  dans  les  deux  quadratures.  Il  fallut  en  conclure, 
que  la  cause  qui  augmentait  la  première  équation  dans  les  quadratures,  de- 
vait la  diminuer  de  la  même  quantité  dans  les  syzygies,  et  que  par  consé- 
quent, elle  devait  avoir  sa  véritable  valeur  moyenne  entre  ces  deux  aspects, 
c'ést-à-dire  dans  les  octants,  il  en  résulta,  que  la  seconde  équation  avait  sa 
plus  grande  valeur  positive,  lorsque  les  syzygies  coïncidaient  avec  les  apsides, 
qu^'elle  avait  la  plus  grande  valeur  négative,  quand  les  lignes  des  syzygîes  et 
des  apsides  étaient  perpendiculaires  Tune  à  l'autre,  et  qu'elle  était  mdle, 
lorsque  ^ces  deux  lignes  faisaient  un  angle  de  45'*-  En  nommant  donc  la 
première  équation  g,  la  seconde  h,  on  3l  g  A;- h  :ii. ']°  ^o\  g  —  h  zz:  h° ^  donc 
^  HZ  6"  20',  Àzzi'ao'.  Ptolémée  trouva  le  même  résultat  par  le  procédé 
suivant. 

La  première  équation,  étant  celle  du  centre,  est  nécessairement  un 
maximum,  lorsque  l'anomalie  est  i:  90*,  ou  que  la  droite  qui  joint  la  terre 
et  la  lune,  1t  {Fig.So.)^  est  tangente  à  l'épicycle.  Or  cette  équation  CT i? zz g- 
étant   Tariable,   à   cause   de  la  seconde  équation,    de  5®  à  7*4°'»  J^  *'^^  ^''^U 

(I)  yi/m.  L,  V.  Cap.  3. 


Ï.ITÎIE    ÏV,    C  H  A  P.    IV.  3i3 

qu'en    nommant    le    rayon    de    i'épicycle    Cic=:c,    celui    du    cercle   déférent 
TCzii«;    donc  sin^rz: -.,  le- rayon  a  est  variable,    parceque  suivant  l'iiypo- 
thèse  de  Tépicycle,    c  est  constant:    en   d'autres  mois,    la  terre  n'est  pas  dans 
le   centre   du  déférent,    ou    le    centre  C  de    I'épicycle   décrit    la   circonférence 
d'un  cercle  excentrique.  Ainsi  la  première  inégalile  est  expliquée  par  ïépicycle^ 
ia   seconde  par   Vcxcentrique.    :Si  la    lune   est   90*    des   apsides   et   des  syzygies, 
i'-équation  g  est  un  maodmum,   donc  a  un  minimum,  ou  le  centre  de  I'épicycle 
est  daiis  le   périgée  de  l'excentrique  j    mais  la  lune  étant  dans  les  syzygies,  ^ 
est  un  minimum,   a  un  maximum,  ^et  G  dans  l'apogée:   d'où  il  suit,    que  l'épi- 
rycle   G    passe   du  périgée   à   l'apogée   dans   le  quart  d'un  mois,    et  qu'il  fait 
^ne  révolution   dans  un  demi-mois  synodique.   Supposons  donc,  que  G  ait  été 
dans  l'apogée  de  l'excentrique,   et  que  k  lune  ait  été  à  la  fois  en  conjonction 
avec  le  soleil,    et  dans  la  ligne  des  apsides  de  répicycle  LMT:   cela  posé, 
au  bout  d'un  demi-mois  synodique,  I'épicycle  C  sera  encore  dans  l'apogée,   la 
liine  étant  apposée  au  soleil,  et  avancée  d'à  peu  près  j3*  au  delà  des  apsides 
de  I'épicycle,  à  cause  de  la  différence  des  mouvemens  anomaïistîque  et  syno- 
dique.   Pour   expliquer   toutes  ces  inégalités   de  la  lune,    Ptolémée  employai 
le  procédé  suivant  (^)-. 

Soit   {lig.  62.)   T  la  terre,    YT.^    la  ligne  des  ëquinoYes.,  supposée 
immobile,  et  A©  û  ^    un  cercle  concentrique  à  l'écliptique,  dont  le  centre 
est  en  T.     Soit   sur  T  A  le    centre  du  cercle  excentrique  A  D  P  en  E,   A  et 
P  étant  Fapogée  et   le  périgée  de  l'excentrique,    ssur  la  circonférence  duquel 
le  centre  G  de  I'épicycle  CFG  fait  une  révolution  suivant  la  direction  CD, 
dans   un  mois  périodique,     tandis  que   la  lune  parcoiîrt,    dans  un   mois  ano- 
malistique,    la  circonférence  de   répic3xle  suivant  la  direction   CG   (§.  191.). 
Supposons   qu'au   commencement  de  l'époque,    l'apogée  A   ou  le  centre  E  de 
l'excentrique,   le  centre  G  de  I'épicycle,  le  noeud   ascendant,    la  lune,   et  le 
soleil,   aient  tous  été  sur  la  ligne  TY,    la  lune  étant  en   conjonction,    dans 
ie  noeud  ascendant,   et  dans  l'apogée,  la  plus  grande  équation  ^  ou  l'excen- 
tricité—étant  un  minimum  zn  ^'^ ^  et  les  longitudes  du  soleil  et  de  la  lunezzio. 
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Supposons  qu^au  bout  de  ^4  ^i^eures  tout  ail  pris  la  situation  que  pré- 
sente la  j"ig.  5J.  Cela  posé^  "YTCrrazz  i'd°i(/'dy^  sera  le  moypn  mouve- 
men!  périodique'  de  la  lune,  B  C  C  m  (3  zn  i3**.y  54"  le  mouvement  unoma- 
listique,  et  'YTQ  le  mouvement  rétrograde  des  noeuds,  qui  est  3' 1 1'^  par 
jour,  fcinsi  qu'on  le  verra  ci-après.  Or  en  a  vu,  que  Tépic^cle  G  fail,  dans 
un  mois  synodique^  deux  révolulions  sui*  la  circonférence  de  Texcenhique 
ACP,  et  que  par  conséquent  il  s'est  éloigné  de  A  du  doublé  du  mouvement 
S}' ru  clique,  AT  G  zn  ô m  54*:Aa''53''':,  le  mouvement  létrograde  de  Fapogée  A  de 
l'exconlrique  seia.  donc  m  ô.'  —  azzi  ii°  la'ib/'.,  ^ 

Dan&  1p&  quadratures,  G  eal  dans  le  périgée  P,  et  la  plus  grande  équa- 
tion LTP  devient  un  maximum  ziz'j° ^lo'-,.  mais  si  la  lune  est  en  même  tems 
sur  la  ligne;  des,  apsides  TPQ,    toute  l'équation  g  est  nulle,    quelle  que   soit 

la  dislance  G  T.     Dans  les  syzygies,    G  est  dans  l'apogée  A,    l'équaiion  g  de- 

AD 
ifient  un  mimjnumz:z:b'^zzL  AT  D,,  et  l'excentricité -—zrsin  5*  iz:  0,0869405 1=; 7^ 

A^  r 

LP         . 

mais  en  Pj,  l'excentricité  est ——iiisin^*4o''=^Oîi ^34096 zi:X.  En  nommant  donc 

le  rajon   de    l'excentrique,     AE  zz  PE  zna,  . 
le  rayon  de  l'épicycle,  LP  zzADznGCzzc;,    et  ET  ^ze,   on  aura 
c  z^  (a -\- e}  y  ziz.  {a  —■  e) /k  j    d'où  l'on  tire 

--^^^^o.aiobb^S, 

3  X  a 
et  a  -\-eziz  - — X. ,    donc 

,      '      -^  zn  f--=  0,1052751    (ï). 

a         X-+7  'I-         "^   ^ 

La  seconde  înégalîLé  étant  la  plus,  grande  en  A  et  P,  positive  en  F, 
mègative  en  A^  elle  sera  nulle  90®  de  A  et  P,  la  lune  étant  dans  les  octants^ 
c'est  donc  là  qu'on  trouvera  la  première  inégalité  g  seule.  Ayant  donc  éievé 
TG   perpendiculairement  à  AP,,    on  aura  siu^zz  -— et  TG^zzAT.PT:^ 

{a  -}-  e)  («  —  e\  ou  —  —  ]/  Z'  i  4-  -J  /s  ~"  "")  —  ^'  97^^^  ■'  "-^^^^  ^~  ^*  ^  ^'^ 
ce  qui  est  l'équation .  du  centre  dans,  les  octants|:  la  valeur  moyenne  entre  la 
.plus  grande  et  la  plus  petite  équation  du  centre,  7°  4°' ^^^°'  ^^^'^^  g^  zz  ô'^tio'c 
C'est    la   véritable  éqvaiion   du   centre,    ou   la  yr^m'^ère    inét';  iiié   de   la   lurr  ;  elle 


X 
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est  saivant  P^olémêe  =:6*2o^  suivant  Mayer  =;  6°  i8'33'''.  Elle  change,  en. 
vertu  de  la  seconde  inégalité  que  les  astronomes  modernes  ont  appelée  Eveo" 
iîoj},  de  5^  à  7*4^^:  Févection  est  donc  suivant  Ptoléraée  zz  1*20',  suivant 
Mayerzr:  i^  20^ o/^^\  La  grande  précision,  avec  laquelle  Piolémée  a  déterminé 
ces  deux  inégalilés'principales  de  la  lune,  est  vraiment  étonnante.  Il  faut 
cepeifdant  remarquer,  qu'il  suivait  nécessairement  de  sa  manière  d'observer, 
que  sa  détermination  de  cliacune  de  ces  deux  équations  en  particulier  était 
défectueuse.  Suivant  les  recherclies  modernes,  révection  est  à  peu  près 
zzz  -|-  80'  sin  ;> —  2 -vil,  l'équation  du  centre  z=  — -6°  ig'^  sin  ]a.  Dans  les  syzy-- 
gies  on  a  aviizio,  dans  les  quadratures  ai^zz:  i8o°-  Les  anciens,  en  n'obser- 
vant que  les  éclipses  ou  les  syz>gies,  devaient  trouver  l'équation  de  la  lune 
r~  —  6^  39'  sin  jx.  -|-  80'  sin  }x  zzz  —  5*  sin  m-  ,  d'où  il  résulta  la  .plus  grande 
équation  zz:  5®.  Or  Ptoiémée  prenant  cette  valeur  pour  base  de  ses  observa- 
tions de  la  lune  dans  les  quadratures,  où  réquaiion  est  zz — ô^.g'sinja  —  So'siri  j^ 
zz  —  7 " 40' sin /x,  il  trouva  la  seconde  équation  ou  l'évection  zz^°4o' — 5°zZ2i°4o'. 
§.  îqS.  Par  le  moyen  de  ces  deux  équations,  Ptoiémée  parvint  à  accor- 
der les  observations  avec  sa  tîiéorie,  aussi  bien  dans  les  quadratures  que  dans 
les  syzygîesj  mais  dans  les  autres  aspects,  principalement  dans  les  octants,  la 
lune  étant  en  même  tems  dans  les  apsides,  il  se  trouva  encore  une  différence 
considérable.  Ayant  examiné  avec  soin  cette  nouvelle  inégalité,  il  crut  y  sa- 
tisfaire par  l'hypothèse  suivante.  Il  avait  supposé,  que  le  centre  de  l'épicycle 
extournait  autour  de  la  terre  T  suivant  l'ordre  des  signet,  au  lieu  que  la 
lune  parcourait  l'épicycle  contre  Tordre  des  signes,  depuis  l'apogée  B  suivant 
BC,  et  que  les  deux  mouvemens  étaient  uniformes.  Cela  posé,  Ptoiémée 
supposa  encore,  que  le  point  B,  qui  n'est  le  vrai  apogée  que  lorsque  C  coin- 
dde  avec  fapogée  A  de  l'excentrique,  avait  aussi  un  mouvement  rétrograde 
vers  P,  ensorte  que  la  droite  F  C,  dont  la  lune  s'éloigne  d'une  manière  uni- 
forme ,  ne  passait  plus  par  T,  mais  par  un  point  G,  aussi  éloigné  de  T,  que 
T  l'est  du  centre  E  {Ii'g,  54.)=  Il  fonda  cette  hypothèse  sur  une  observation 
d'Hipparque,  qui  donna  les  longitudes  vraies  du  soleil  z:II^'J*4^^  ^^  ^^  ^"'^^ 
zz  11^  21°  i8'zz  C,  les  longitudes  moyennes  du  soleil  zz  i^6^4'^^^  ^'  ^^  '* 
lune  zz  12/22*  iJ'zzL,    et   l'anomalie   moyenne   de    la   lune  zz  iB5*do  :zz^. 
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Le  lieui moyen  de  la  iune  était  donc  sur.  T  C,  et  ayant  fait  CT  C  •=:£ —  C  =4^^ 
la  lune  était  en  C.   Or  le  centre  C  s'éloignant  de  A  avec  une  vitesse  deux  foit 
plus  gi-ande  que  le  mouvement  &ynodique(§..i^5.),  on  a  ATGi:36o"— 2(L  — M-) 
^1:88*56',  et  suiv-ant.  la  dernière  hypothèse,.  FcH  C.z:::/^,  donc  GC  C  :=M- —  i8o* 
=:5^3o'.  Connaissant  dans  le  triangle  GTE,  GE—a,.TEzze,  GTE  — BB^oe', 
on  trouve  T  G  zza.. 0,9814439-  Maintenant  on  connaît,  dans. le  triangle   CTC>. 
TC,.  GC  3z::c^  GTC=^4'^'3  d'où  l'on  tire  TGC=^6?i^',  ou  suivant  Ptolémée- 
6"  21',     Connaissant   donc  dans,  le  triangle  TCG,TGG=:TCC-[-GCCzr 
II** 46',  CTGzz:  180°  —  CTA=::,9i*'4',.  et  TC,.    on  trouve  TG  =  «.0,2002^: 
à  peu   près   égale   à.  KTz^e   (§,  igS.),.    D'autres    observations  lui   donnèrent. 
le  même:  résultat  O». 

Il  s'en  suivait,  que;  le- vrai  mouvement  des  apsides  autour  de  T  n'était- 
pas-  oniform.g,  mais  qu'il  avait,  besoin  d'une  correction,  donnée  par  l'angle- 
liCH.  En.  effet,  si  l'on  nomme  la  longitude  moyenne  de  la  lune  zzz  A,, 
son  snomalie  moyenne  rrB^  la.  longitude-  vraie  de  l'apogée  m  C)-  on.  &  con?- 
stamment.  B-Zz:  A—C^  eu  C  :=i  A— B^  donc  le  mouvement  de  l'apogée 
:z:A  — BzrTTC  — BCC  {Fig.  S'a.)  ($.  195.),  Mais  suivant  l'hypothèse  de- 
Ptolémée,  que  le  mouvement  anomalistique  est  uniforme  relativement  au; 
point  F,  B  ne  sera  plus  égal  à  BCC,  mais  B:ii:EC€,  donc  le  moavementl 
vrai  de  l'apogée  zziA  —  B  m:  TTC  —  ECCj  et  la  eorrection  des-  apsides? 
:=:(TTG  — FCC)  — (TTC— BGc)z=:BCC  ~EGC=:BCFz=:TCG,.  ou.; 
zuLCH  (/%,  54.)'  Cet  anglei  devient  un  maximum^  lorsque  GT  est  per- 
pendiculaire   à  AT,  c'est-à-dire  dans  les  oclsnis,  vu  que  AT  G  est  le  doubler 

T"  C 

de    la<  distance  de  la    lune  aux  syzygies.     Alors    on  a  &in  LGJH nr ,     et' 

€' 
GGrrCE,  donc  ski  LGIizn  — ,  et  LGH:^  ïa°ii'';  ce  qui   est  parfaitemenf. 

d'àccord    avec    la   théorie  moderne..    Suivant   Ptolémée ,    cette   correction  des' 

apsides  3    tantôt   positive    tantôt' négative,    monte   à'  i3*^9'.     Comme  il   n^avaif 

employé   pour  ces  observations,    que  lès  octants,    où  la  lune  était  en  même' 

Jeins    dans   les  apsides,     enscrte    que  le   double  de  la  distance  d\j  soleil  au^e: 

apsides    de   la    lune   était  également  90®,   l'argument   de  cette  correction   pou- 
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vait  être  deux  fois  la  distance  da  soleil  à,  la  Itine  ou  à  ses  apsideSi  Pto^ 
îiémée  clioisit  le  premier;  mais  la  théorie  et  les  observations  modernes  ont 
donné  le  résultat,  que  Fcquation  des  apsides  dépend  de  deux  fois  îa  dis- 
tance du  soleil  à  Papogée  de  la  lune-,  et  que  sa  plus  grande  valeur  est  de 
12*'  à  i3*.  Ptolémée  a  donc  déterminé  cette  correction  avec  une  grande 
précision,  mais  il  en  a  donné  une  explication  qui  n'est  pas  juste.  11  Tap*^ 
pelle  la  correction^  tantôt  posîtwe  tantôt  négative,  de  l'apogée  de  ^excentrique  (^^). 
Il  paraît  que  la  plupart  des  astronomes  modernes  ne  s'en  sont  pas  aperçus", 
puisqu'ils  en  parlent  comme  d'une  découverte  du  i^me  siècle,  due  à  la  me* 
sure  du   diamètre  de  la  lune    (^). 

§:  197,  Les>  astronomes  modernes  ont'  trouvé,  par  les  retîiercîies  lès 
plus- soignées-,  les  deux  premières  inégalités  de  la  lune,  à  très-peu  près  telies 
que  Ptolémée  les  avait  déterminées^  et  la  petite  différence  est  plutôt  le  ré- 
sultat de  la  théorie  de  l'attraction  que  des  observations.  L'équatit)n  elliptique 
pu  du  centre  est,  suivant  les  tables  de  M.  Biirg,  6°ï8'a8'^.  l'évection  i*2o'3o''^, 
donc  la  plus  grande  valeur  des  deux  inégalités  réunies  'j'*àg\  de  i'  plus^ 
petite  que  suivant  Ptolémée.  L'équation  6®' 18' 28''  donne  (§.  i4o.  VIIL). 
l'excentricité  7  zn  o,o55o266'. 

Dans  les-  tems  modernes •,  la  mesure  exacte  du  diamètre  dé  la  liin^ 
avec  les  micromètres,  a  servi  à  déterminer  avec  une  grande  précisioii  le 
vrai  lieu  eî  le  mouvement  vrai  des  apsides  de  la  lune:  et  sa  comparaison 
avec  le  mouvement,  moyen  qui  est  exactement  connu,  a  indiqué  d'une  ma» 
nière  fort  simple,  que  le  lieu  vrai  des  apsides  est  plus  ou  moins  avancé 
que  le  lieu  moyen,  mais  tout  au  plus  de  12®  18^.  Getle  différence  est  nulle,. 
ai  le  soleil  est  dans  la  ligne  des  apsides  de  la  lune,  ou  s'il  en  est  éloigné 
de  gQ°p  e41e  est  un  maximum,  lorsque  le  soleil  eist  éloigné  des  apsides  de 
45**.  Or  comme  cela  peut  arriver  de  quatre  manières,  on  a  observé,  que 
la  correction  est  positive,  c'es;t-à-dire  que  Papogée  vtrai<  est  plus  avancé  de 
la®  18'  que  le  lieu  moyen ,  lorsque  la  longitude  du  soleil  est  plus  grande 
de  45**  ou   de   225.°    que  celle   de  Papogée  de  la  lune,  niiais   que  la  correctioïï. 

(l;  iKKiVT^it    ■K§os6v.(pQt.iûtats   «.Ttoy^t»  {^Ahn.  L.  V ■   C.  7.  Colonne  3.  de  la  Tahle^  pag,  Sxj.), 
(?)  tdiironomls  par  Lalande,   Tem.  11.  .§.  X^l>  1437.  Ji>o§y  l6a.'.  1^5.  édii»  Z/ 
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est  nêgativ^e,  quand  cette   durérence  est  de  i35*  ou  de  3i5*.     Il  est  aisé   de 
voir^    que  c'est  parfaitemenî    d'accord   avec  riiypollièse  de  Ptolêmêe,    saivant 
laquelle    les   lienx   vrai   et  moyeii    de    l'apogée    sont   sur   les    lignes    TCc  et 
GGF   {lîg^  54.)'    le   lieu   Trai  est  donc  moins  avancé   que    le    lieu   moyen, 
comme  dans  ia.  Jjgure,   dans  le  dernier  demi-cercle  PGÂ,  c^est-à-dire  dans  le 
second  et   le    quatrième   quadrans   de   la  distance    du   soleil    à.  l'apogée   de   l» 
lune,    parceque    le  mouvement  de  l'épicycle   G  sur  la  circonférence  de  Ves.' 
centrique    est   le    double   du    mouvement  synodique    (^.    igD.)^    dans    l'a,utre 
demi-cercle,    c^est-à-dire    dans   le   premier   et  le    iroisième   quadrans  ^q  cette 
distance,    le  lieu  vrai    est  plus  avancé  que  Iç  lieu  moyen.      Il  est  aussi  aisé 
de  voir,  que  cette  correction  est  intimement  liée  avec  révection.     Il  suit   de 
ce  qui  précède,  que   Tune  et  l'autre  dépendent  de  la  distance  du  soleil  à  Fa- 
ppgée  de  la  lune,  de  la  manière  suivante.    En  nommant  cette   distance  zz:  a, 
l'apogée  de  la  lune  zz:  A,  sa  correction  mB,   la  correction  de  l'équation  du 
centre  zrE,   on  a  vu  que,   a  étant  o  ou  iBo',  B  est  nul  et  E  un  maximum 
positif^    que  a  étant  90"  ou  1270*,    B  est  nul  et  E  un  maximum  négatifj  que 
«  étant  45*   ou  226®,  B   est  un  maximum  positif  et  E  nul;    -qu^'enfin  a  étant 
i35°  ou   3i5°,   B   est  un  maximum  négatif  et  E  nul   (§.   195.   196.),    ainsi  que 
le  présente  la  table  suivante,    dans  laquelle  le  maximum  positif  et  négaiif  «aî 
cléstgné  par  -f-  ^  ^^  —  ^-  *■ 


a 

B 

E 

a 

0 

0 

-f  M 

180° 

45^ 

-l-M 

0 

225° 

90° 

0 

—  M 

270^ 

i35° 

—  M 

0 

3i5° 

Il  ne  sera  pas  inutile  d'observer,  qu'il  ne  faut  pas  confondre  î'éveclîoiî 
dans  le  sens  de  Ptolémée  qui  la  regarda  comme  une  correction  de  la  plus 
grande  équation ,  avec  Tévection  des  modernes  qui  la  regardent  comme  une 
équation  particulière  de  la  longitude,  ou  comme  une  correction  générale  de 
l'équation  du  centre.   Dan«  le  premier  sens,  elle  est  un  maximum  chaque  fois 
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que  a  devient  urn  ,  go'^,  n  étant  un  nombre  enlierr  queteonque;  mais  sous 
le  socond  piHJir  de  vue,,  elle  ne  peut  avoir  aucun  Qilè\^  si  i'équalion  du  cen- 
tre qu'eile  est  deslince  à  corriger,,  est  elle-même  nulle,,  ou  si  la  lune  est  dans 
les  apsiiles  :  il  est  donc  clais-,.  que  réveclion.  doit  dépeadre  non  seulement 
de    c^   mais  aussi   de   l'anomalie.  Il  en  sera  purlé  ci -après» 

Les.  équations  B.  et  E  sont  des  fonctions  de  a,  qui  ont  les:  minies- 
■çaleurs.  pour  a.  et  pour  î8o*-}~a;  d'oi^i  il  suit  que  ce  sont  des-  fonctions,  de. 
jîn  2  a,    parceque  sin  2  a  zn  sin  x  (^180^  -j-  a)^ 

La  plus  grande  yaleuE  de  B  est  12.'*  l8/  o.a  12^  tx^  (§.  196.) ^  d'oiî,  Toa 
tli'e  (§.   19-^^»^. 

-^    T.  __  ^    , '^  — '^*'\__  sin  7 ''^o'— sin  S*»- fg;  1(7°  40''— 5=») 

OU  en  nommant  l'équalian.   du  centre,  G"  zo'  zz: g ,    et  l'évection,    i?  i(J  izihg: 
■      T,  tan?;&  ;  ,  .      „  Z? 

sm  D  m. ,  ou  a-  pea  près   sm  B  i^  —  l 

tan- g'  t  f  g> 

€6  qui  fait  voir  clairement  L'intime  liaison  qui  existe  entre  l'évrection  et  Téqua- 

tien   d'€s  apsides.   En  effet,  pour  expliquer  cette  dernière  suivant  la  méthode; 

de   Ptolimée,.  par   un  mouvement  circulaire,,   soit  (Fig„55..)  T  la  terre  et  le 

fpyer  ou  le  point  excentrique  de  Torbite  lunaire,^,  C  son  centre,,  T  A,  la  po- 

altion  moyenne  de  l'apogée^    et  TG  l'excentricité  moyenne  7  zi:o^  o55o266^ 

Supposons,  que  le  vrai  centre  de  l'orbite  ne  soit  pas  en  G,  mais-  qu'il  décrive 

un  cercle  AEBF   autour  de  G,  ensorte  que  l'équation  B  soit  un  maximum^ 

lorsque  le  centre  est   en  E.  oU:  F;,  TE,   T  F    étant  tangentes  au  cercle  E  F. 

Cela   posé,  on  a  B  m  G  TE,   donc  siu  B  zz:  — =^^  — ,  et  GEzz— 7.   En  re- 

,        .  erg'  g 

gardant   l'evection   h„   simplement   comme    une  correction   àe   la  plus  grande. 

équation  g  ou  de    l'excentricité  "y,,  et  en  nonjmant   la  plus  grande  valeur  de 

cette  équation  variable,  'j'*i^o'ziiGy   on  aura  G.zz:g-\~h^.  donc/ GËzzif  ~  — -rl^» 

Or  réquation  du  centre  étant  à   peu   près  en  raison  de  l'excentricilé,,   soit  T 

la  plus  grande  valeur  de   l'exeeniricité  mod-fiéa   par  réveetionr.  alors,  on  aura 

CE  — (^I—  i)  y-=z:T  —  y~:TK-~TC  —  Q.K.     Le  rayon   GA    du   cercle 

q,ue   décrit  le  centre  de  l'orbite  lunaire,,  est  donc  égal  à  la  plus   grande   va- 

Eiation  de  rexcentiicité  ou  de  l'équation    du   centre,   ou   plutôt,  il  est  à  l'ex--^ 

iieiitricilé  moyearA®  TC  ^  Ojo55c£.6-6-  conime  révection  ifxol  est  à  i'équatioa. 
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du   centre   ô'ao'.     Il    paraît  qu'on  n'a  pas   toujours   fait  attention  . à  ces  con- 
clusions qui   se  tirent  si  facilement  d«s  découvertes  de  Ptolémée. 
§.   iqS.  Suivant  cette  liypothèse  on  a 

•€T.E— B=zi2»î8',    .CT=r7  — q,g55o2.6x^;   et 
CE  zrrCA  rz'ysin  I2«r8'zi:o,.oii72sti  =:ô". 
Lorsque  le   centre  de  l'orbite  est  dans   un  autre  point  D,  réquation   des  ap- 
»ides  ATD—B  dépend   de  J'angle  ACD,  et  l'on  a  tang  B  —     ^'"^^^^ 


'V-hô'cosACD 

Cettg  équation  est  nulle,  lorsque  ACDzzio  ou  i8o®;  elle  devient  un  jnaximu/n, 
aJ  .GosA.,CDzr—- ^^00577*42',  d'où  il  suit  ACD  =  180"  ±:  77^  42'; 
AGDzr:i02*i8^  donnant  à  B  sa  plus  grande  valeur  pos/^^Ve,  et  AC^— :207''4^' 
sa  plus  grande  valeur  négative.  En  comparant  ce  résultat  avec  la  table 
(§•  f97-)>  0^^  voit  qu'en  général  il  faut  faire  ACDmsa,  d'où  il  vient 
tangBirr-^ — ^ ,    et  TD::=:y(7^-4-5=4-e7a- cos  2œ)  =  — — ^^ 

T  +  ôcosaa  v         i  1  sin  B 

«e  qui  donne  la   correction  de  l'excentricité  zzTD — 7.   Cette  correction  est 

V 

nulle,  si  TD:z:;7,  ou  cosaazz:- — -^  ce  qui  donne  à  peu  près,  a  =  48% 
«^^=^i32°,  amaaS",  ar=:3iîa'':  elle  est  un  maximum  positif,  lorsque  D  tombe 
en  A,   a  étant  o"  ou   i8g^,  un  maximum   négatif,   si  D  tombe  en  B.    a   étant 

-,^0  n  -n  r-    •  .      0  -^  •        sn  Ê  sin  2  a 

90     ou   270  .     En  faisant --zz:  £  =10, 21 3:  on  aura  sin  B  =i  — ; -r„ 

TD  zn  'y  .V(i  -[-  2  s  cos  2  a  -f-  s") ,  ou  à  peu  près  T'D  =  7  (_i  -j-  ^  ces  2  a),x  la 
«orrection  de  l'excentricité,  En&ccsaa,  et  son  accroissement z—2ô3asin2cç 
•e  qui  est  conforme  à  la  table  (§•  197.)- 

Ayant  ainsi  trouvé  pour  une  époque  donnée,  c'est-à-dire  pour  la 
distance  a  du  soleil  au  "lieu  moyen  G  de  l'apogée  de  la  lune,  îa  vraie  ex- 
centricité TD  et  la  correction  de  l'apogée  ATDj  on  comiaît  la  longitude 
vraie  de  l'apogée,  TD,  et  par  conséquent  l'anomalie  moyenne  corrigée:^  d'où 
l'on  conclura  l'équation  du  centre  corrigée,  et  la  longitude  vraie  de  la  lune. 
C'est  la  méthode  dont  on  se  servait  autrefois,  mais  que  la  longueur  du  cal- 
cul a  fait  abandonner.  Comme  il  ne  s'agit  que  de  trouver  la  correction  de 
la  longitude  dç  la  lune,  on  n'a  pas  besoiii  de  l'équation  .des  apsides.,  et 
l'on  employé  actuellement  l'approximation  suivante. 

Suivant  l'hypotlièse  elliptique  simple  (§.  i4i.(i)),  on  a  tang  — zz — rr-~, 
fj.j  V,  étant  les  anomalies  moyenne  et  vraie,  et  \}.-^vzzzg  l'équation  du  centre^ 
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Si  ia  lune  est  en   'L  {jFig.  55.),    on  peut  supposer,    sans  erreur  sensible,   CL 

•C  T 
égal    à    la    distance   moyenne,    ce    qui   donne— -=r  7,    et    dans    le   triangle 

^  7sin  LCT  _^   .        ^    __ 

LCT,  tangLr=:^_..y^^^^^-.     Mais    AGL  est  l'anomalie  moyenne    \i,    d'où 

y  sin  u.  g 

il    Vient    tajigLiz:— — -,    donc  1.=:—.,     Si    le   vrai   cejiitre    de  l'orbite 

I  — p-  I  eus  r*  2 

n'est  pas   en  C  mais  en  D,   Fangle  L  ou  —  se  change  en  DLT=—  —  •    on  a 

donc  ^-^-^  ==  ^  =  C  LD.  Mais  sin  C  L  D  r=  ^  sin  D  G  L ,  C  D  étant  con. 
«tant,  et  DL  ne  changeant  que  fort  peu,  parceque  CD  est  fort  petit  par 
rapport  à  CL:  en  faisant  donc  —  =«,  et  ainCLDizzCLD,  on  aura 
2CLD:r:9jO-r=:272&in  DCL,  dont  la  plus  grande  valeur  zza/z  a  lieu,  lorsque 
DCLiri^o^;  ensorte  que  la  plus  grande  et  la  plus  petite  valeur  de  l'excen- 
tricité seront,  G  z=:g  -^  zn^  et  H=^ — ,  ^n.  Or  on  a  vu  que  G  =37^40'  et 
H  =  5%  d'où  il  5uit  2»=-^^ —  —  1^20',  et  l'évection  3^  :zz  80' sin  D  CL. 
Mais  DCL  r=:  ÀGL  —  ACD  iz:>L  —  2a,  donc  3^  rz:  80' sin  (|u,  —  za).  En 
nommant  C,  O»  l^s  longitudes  moyennes  de  la  lune  et  du  soleil,  et  tjzC— O 
Télongation  de  la  lune  du  soleil,  on  a  azzQ—  apogée  C  Z  O  — (C  — ^l,)z:)x— vj, 
et  (x  —  2a:r:2>) — /x.    On  peut  donc   donner  à  ievection  ces  deux  formes, 

dg  =80'  sin  (|x  —  2  a),  ou  dg  =  80'  sin  (27]  —  ja).  (Voy.  §.  iq5.) 
Hous  avons  supposé  que  l'anomalie,  comptée  de  l'apogée,  est  plus  petite  que 
180%  et  que  par  conséquent  /x^i;;  d'où  il  suit  que,  le  lieu  moyen  étant 
donné,  ce  qui  est  le  cas  supposé  dans  les  tables,  il  faut  retrancher  l'éve- 
otion  dg  du  lieu  moyen  de  la  lune,  ou  du  lieu  corrigé  par  Péquation  elli- 
ptique du  centre j  on  aura  donc  3^=i:— bo'sin  (/j,  —  2a)i=:  —  80' sin (2 y)  —  /a). 
Si  les  anomalies  sont  comptées  du  périgée,  l'évection  prendra  le  signe  h|-, 
La  dernière  forme  est  celle  qu'on  a  adoptée  dans  les  tables^  et  sa  valeur 
exacte,  conclue  des  observations  et  de  la  théorie  de  l'attraction,  est  suivant 
les  tables  de  M.  Biirg,.  z=:-j-8o'29'',5.sin(2  7)  — ^(,)-f-35'',4.sin2..(2>^— /x)  (^). 
L'évection  est  l'effet  le  plus  considérable  de  l'action  du  soleil  sur  la 
îune:  elle  est  donc  fondée  sur  des  principes  de  physique,  mais  les  observa- 
îtons  depuis  Ptolémée  en  ont  donné  une  preuve   empirique.  L'évection  n'^est 


(i)  Voy.  TalUs  astron,  puil.  par  Itiureau  d«s  long.  d$  France.  Fart,  I.  Tah.JHII.  delà  Zuns, 
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pas  îa  correction  de  la  plus  grandie  équation  du  centre ,  que  présente  la  ta- 
ble y§.  '97)r  et  qui  dépend  de  a  seuFj  maïs  la  correction  du  ceutie  en  géné- 
ral,.  ou  de  la  longitude  de  la  lune,  quelle  que  soit  son  anomalie:;  elle  dé- 
pend donc  nécessairement  de  deux  argumens»  i)  de  la  valeur  de  rexeentri- 
cité^  ee  qui  donne  Targument  «j  2)  de  Tanomalie  ^j^  d'où  il  résulte  l'argu- 
snent  composé  ja  —  20c. 

Ç.  199.  Les  tables  calculées  sur  les  Formules  précédentes  de  Téquatioiî 
ivL  centre  et  de  Tévection,  devraient  satisfaire  à  toutes  les  observations,  si 
c'étaient  les  seules  inégalités  de  la  lune.  Mais  on  ne  fardait  pas  à  apercevoir^ 
que  ce  n'était  pas  le  easj  et  iî  était  aisé  de  découvrir  les  nouvelles  inégalités, 
parce  que  la  plus  considérable  d^eîles  a  lieu  dans  les  aspects ,  où  l'évection 
est  nulle.  Quand  la  ligne  des  apsides  est  dans  les  octants,  en  faisant  avec 
les  sjzygies  et  les  quadratures  des  angles  de  4^%  ^^  correction  E  est  nulle 
(S-  '97-)t  et  l'excentricité  a  sai  valeur  moyenne:  or  la  lune  étant  alors»  dana 
les  syzygîes  et  quadratures,  éloignée  de  45"  des  apsides >  elle  devrait  avoir> 
dans  ces  deux  aspects,,  la  même  équation  du  centre  et  la  même  vitesse.  Soit 
{lig.  56.)  la  terre  en  T»  le  soleil  sur  la  ligne  T6i  AP,  MN,  EF,.  se» 
ront  \q&  lignes  des  apsides^  des  quadratures,,  et  des  distances  moyennes,,  for- 
mant entre  elles  des  angles  de  4^*  :=^  «>  La  lune  étant  en  (£  j  l'anomalie  est 
|tz:a,,  et  l'argument  de  l'éveetion,  jx— actz— a|  donc  l'évection  3^"— 80'sina, 
Dans  le  dernier  quartier  M,  ju.  est  i8Q'*+PTMiz:i8o''-i-3a,,  jx. — aotzrïBo^+otj 
ôg^z:  — 80'sin  «i;  dans  le  prernier  quartier  N,  on  a  fx^r90*-+-a,  ft—aargo**"— a» 
9^.zr^-|-8ofcosa,-;  enfin  dans  ropp^sitîon  ^^  fjt  est  i8o*-j^a,  u, — 2a:zzi8Q* — a, 
i&^z:^-|-8Q^sinazi:-^8o/ cQ&a.  L'évection  est  donc  la  même»  aux  signes  près^ 
dans  tous;  ces  quatre  points. 

Cependant  Tycbo,.  à  qui  Fon  doit  cette  découverte,,  remarqua  que  Ta 
vitesse  de  la  lune  était  sensiblement  plus  grande  en  é  qu'en  M;,  qu'elle 
continuait  de  (*,  jusqu'à  E„  en^orte  que  le  lien  calculé  de  la  lune  était  le 
plus  avancé  à  égales  distance»  de  J;  et  N  en  E;,  et  q,ue  cette  dififérence  mon- 
tait à  37^  4"«  Aya.nt  observé  la  lune  en  différens  points  de  son  orbite  ,  il 
aperçut  ^ne  cette  correction  ne  dépendait  pas  de  la  position  des  apsides,  maif. 
seulement  de  Téiongatioa  de  la  lune  dn  soleil  n»  Elle  était  un  maximum  p©- 
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sitif  dans  les  octants  E,F,  qui  viennent  immédiatement  après  les  syzygies, 
7)  étant  4^''  et  iSo°-\-^5'^}  un  maximum  négatif  dan5  les  octants  A,  P,  qui 
précèdent  les  syzygies,  71  étant  Sôc**  —  4^'*  €t  180" — 4^%  «He  était  nulle  dans 
les  syzygies  et  quadratures,  où  73  est  o,  i8o%90%  ou  ^70'';  et  c'est  par  cette 
raison  qu'elle  avait  été  inconnue  aux  anciens  qui  n'observaient  que  les  syzy- 
gies ou  les  quadratures-  Ainsi  donc  que  Ptolémée  avait  découvert  l'évection 
par  le  moyen  âes  quadratures,  Tyclio,  en  observant  les  octants,  découvrit 
«elle  nouvelle  inégalité  qu'il  appela  la  Farlaîiont  Mayer  lui  a  trouvé  la  même 
valeur  de  87'  4"- 

Il  5uit  de  ce  qui  précède,  que  la  variation  peut  être  exprimée  par 
-}- 3^' 4''Si'i  2  7).  Elle  est,  ainsi  que  î'évection  et  toutes  les  cc|uations  dont  il 
sera  parlé  ci-après,  l'effet  de  l'attraction  du  aoleil,  et  suivant'  les  tables  de 
M,  BUrg, 

rz:  —  2'  2**',  I  .sin-»i-j-35'4i">7'Sin  a^j-j-S",  S.aîn  S-yj  -j-7"î  3.sin  4>]. 
Cette  expression  devient  un  maximum,  lorsque  >]  :=i:  i35''  et  vj  :zz  225%  savoir 
Zj!  87'  6'\  comme  Tycho  l'avait  trouvée.    La,  variation  est  renfermée  dans  la 
Table  XXXIV  de  M.  Burg, 

§.  200.  Après  avoir  corrigé  le  lieu  de  la  lune  par  les  trois  équations 
précédentes,  les  astronomes  devaient  être  étonnes  d'apercevoir,  que  le  calcul 
était  bien  d'accord  avec  les  observations  à  la  fin  de  Juin  et  de  Décembre , 
mais  non  pas  dans  les  autres  saisons ,  principalement  vers  les  équinoxes. 
Tycho  s'en  aperçut,  mais  ni  lui  ni  Kepler  n'en  ont  déterminé  la  grandeur: 
ces  astronomes  pensaient,  que  c'était  une  équation  du  tems,  particulière  à  la 
lune.  C'est  aussi  sous  cette  forme,  que  Horrockes  l'inséra  dans  ^^s>  tables,  en 
déterminant  sa  valeur,  telle  qu'elle  a  été  trouvée  par  observation  et  par  la 
théorie  de  l'attraction,  savoir  de  11'  16'". 

La  première  remarque  qu'on  dut  faire,  c'est  que  cette  inégalité,  qui  se 
règle  sur  les  saisons,  et  qui  a  pour  période  Tannée  solaire,  ne  dépend  pas  de 
l'orbite  de  la  lune,  mais  de  celle  de  la  terre,  et  spécialement  de  l'anomalie  du 
soleil:  Kepler  qui  s'en  douta,  lui  donna  le  nom  de  l*équation  annuelle  qu'elle 
a  coiiservé.  La  seconde  remarque  fut  qu'en  hiver,  où  le  mouvement  du  soleil 
est  le  piu8  rrtpiae,  ia  lune  était  retardée,  ou  moins  avancée  dans  son  orbite. 
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au  lieu  qu'elle  était  plus  avancée,  et  son  mouvement  plus  rapide,  en  été  où 
celui  du  soleil  est  le  plus  lent:  dîoù  il  suit  que  l'équation  annuelle  doit  avoir 
le  même  argument  que  l'équation  du  centre  du  soleil,  mais  avec  le  signe 
opposé.  Depuis  que  Newton  eut  prouvé,  que  l'action  du  soleil  est  la  source 
de  toutes  les  inégalités  de  la  lune,,  il  était  naturel  de  présumer,  que  cette  action 
devait  être  plus  et  moins  grande  selon  la  distance  du  soleil,  d'où  il  devait  ré- 
sulter une  nouvelle  équation,  dépendant  de  l'anomalie  du  soleil,  ou  l'équation 
annuelle  de  la  lune».  En  nommant  a  l'anomalie  moyenne  du  soleil,  comptée  du 
périgée^  l'équation  annuelle  est  suivant  M.  Biirg  (Tab.  F'II.)z2r-ii'  ii'\  S  ,s'm  a 
' — ^''-siu  2 ai  elle  esl donc. nulle,  quand  le  soleil  est  dans  les  apsides;  elle  est  un. 
maximum  positif  ou  négatif,  n;  ii'i a",,  lorsque  «1^:27  i°i'53-'  ou  ar::88°58'7''j 

L'équation  elliptique  du.  soleil  étant  ■z=l-\-i\S' ^%''  .&ina-\-cG\.  (§.  iSg.), 
le  soleil  approclie  ou  s'éloigne  de  la  lune,  c'est-à-dire  les  syzygies  arrivent  plu- 
tôt ou  plus  tard  que  les  syzygies  moyennes,  de  l'angle  {ii.^'Q.^"-\-ii'i.%")&may 
ce  qui  fait  11^' i^/ ,  lorsque  a  est  90°  ou  270"*,  au  commencement  du  printems 
et  de  l'automne.  Les  anciens  qui.  ne  se  doutaient  pas  du  terme  11' i.2'''sin  c^,. 
particulier  à  la  lune,,  attribuèrent  cette  accélération  ou  retardation  au  soleil 
seul:  il  était,  donc  naturel,  quUls.  trouvèrent  l'équation  du  centre  du  soleil; 
trop  grande  (§=89.)?  par^ieque  leurs  observations  des  syzygies  la  donnaient 
confondue  avec  l'équation  annuelle.  Par  une  raison  semblable  ils  trouvèrent 
l'équation  du  centre  de  la  lune  trop  petite  (§.  igS.). 

§.  201,  Les  quatr.e  équations  précédentes,  les  seules  que  les  observa- 
tions aient  fait  connaître  ,  sont  appelées-  les  quatre  graîides  inégalités  de  lai 
lune.  La  première,  V équation  du  ce/i/re^  provient,  uniquement  du  mouvement 
elliptique  de  la.  lune  suivant,  les.  lois  de  Kepler,  ainsi  que  celle  des  planète».:: 
son  argument  est  l'anomalie  moyenne  /jl,  sa  plus  grande  valeur  6''i8''a8"5  sai 
période  est   le  mois  anomalistique»- 

La  seconde,  ïévection  est,  ainsi  que  toutes  lés  suivantes,  l'effet  dès  per- 
turbations causées  par  le  soleil.  Sa  plus  grande  valeur  est  i*2o'3o",  son, 
argument  2  >]  —  /jmh  ^^ — 2  a..  Les  mouvemens  diurnes,-  synodique  et.  ano- 
malistique.,  étant  v)  —  12»  11' 26",  7  (§.  î88.)  et  p.  =:  i3«  3'  54''  (S-  X94/'  ^^ 
mouvement  diurne  de  Tévection  o.y\  —  fx  est  ii*]8''59''',4i  ce  qui  e*t  à  àQo'*^ 
•somme    1  joue  est  à  3i  j.  igh,  26  m,  a4s.  période  de  l'évection.- 
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La  troisième  inégaliié,  la  variation,  a  pour  argument  ce  qu'on  appelle 
Vage  de  la  lune,  i^.  Elle  dépend  des  phases  de  la  lune,  sa.  période  est  le 
mois  synodique,  et  sa.  plus   grande  valeur  S^-'  Q'\ 

La  quatrième,  ou  V.équatlon  annuelle^  a  pour,  argument  l'anomalie  mo- 
yenne du  soleil  ai  sa  période  est  Tannée  anomali&lique ,  et  sa  plus  grands 
valeur   1 1'  la''. 

Une  période,,  composée  de&  quatre  précédentes.,  étant  un  multiple  de^ 
ehacune  d'elles,  serait  celle  des  quatre  grandes  équations,  au  bout  de  laquelle' 
toutes  les  quatre  inégalités,  s'étant  compensées  mutuellement^  vont  commeiv 
eer  derechef,  ensorle  que  pendant  cette  période ,  on  peut  regarder  -le  résul- 
tat de&  quatre  inégalités  comme  une  seule.  Mais  une  pareille  période,  poun 
êtie  exacte,-  devrait  êlre  d'une  longueur  excessive,  et  n'aurait  aucune  utilité. 
On  peut  cependant  se  servir  d'une  pareille  période,,  pour  vérifier  là  théorie 
d'une  ou  de  deux  inégalités  par  les.  observations:  telle  serait  la  période  CaldaiyuQ 
(§.  189.),  pour  vérifier  à  la   fois  la  première  et   la  troisième   inégalité.. 

§.  20a..  La  grandeur  et  la  période  des  quatre  inégalités  précédentes 
sont  trop  sensibles,  pour  pouvoir  échapper  aux  astronomes.  On  les  décou* 
vrit  naturellement  là  où  elles  parvenaient  à  leur  maximum^  ce  qui  fit  connaî- 
tre en  même  tems  leur  période  ou  leur  argument,  et  leur  plus  grande  va- 
leur  ou  le  coefficient,  constant  de  la  formule,  par  laquelle  elles  sont  expri=> 
mées.  Mais  il  fallait  des  tatonnemensy  et  des  hypothèses  vérifiées  par  les  ob- 
servations^ pour  décider,  si  elles  étaient  proportionnelles  au  sinus,  à  la  tan- 
gente,, ou  à-telle  autre  fonction  de  l'argumentj  enfin  l'astronomie  physique  à  fait 
connaître  ces  fonctions  a  priori.  Comme  les  arguraens-  des  trois  dernières  iné-^ 
galités,  qui  sont  composés  de  l'anomalie  du  soleil  et  de  félongation  de  la 
lune  du  soleil.,  font,  voir  que  toutes  ces  corrections  sont,  dues  au  soleil^  cela 
donna  lieu  à  la  découverte  de  la  théorie  physique  des  perturbations  de  la  lune 
par  l'action  du.  soleil.  A  l'aide  des  quatre  inégalités  précédentes  on  était  par- 
■^^enu  à  satisfaire  aux  observations  à  peu  de  minute»  près:  les  inégalités  qui 
(étaient  encore  inconnues^,  ne  pouvaient  donc  être  que  de  1'  ou  2^;  elles  étaient 
donc  insensibles  pour  Ptolémée ,  qui  ne  pouvait  répondre  de  ses  observa- 
^Diis.  qu'à  10'  grès.    Mais  les.,  méthodes  d'observet  étant  portées  à  une  grajid©. 
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perfection  dans  les  temps  «lodenies,  une«rreur  de  quelques  minutes  était  trop 
considérabte.  îl  fallut  donc;  cîiercîier  de  nouvelles  inégalités  de  la  lune,  pro- 
duites par  l'action  du  soleil  |  et  la  découverte  âe  ces  petites  corrections  était 
longtems  l'occupation  principale  des  plus  grands  astronomes.  On  ne  pouvait 
résoudre  le  problème  à  raide  des  observations  seules  qui,  à  la  vérité,  indi- 
quaient l'existence  de  corrections  encore  inconnues,  mais  qui  ne  répandaient  pas 
beaucoup  de  lumière  :sur  leur  nature.  Ces  corrections  sont  composées  d'un 
grand  nombre  d'équations  indépendantes,  dont  les  périodes  sont  si  difiérentes 
les  unes  des  autres,  que  tous  les  essais,  de  découvrir  l'ordre  ou  la  loi  qu'aller 
suivaient,  étaient  inutiles.  D'ailleurs  leur  somme  me  montait  qu^à  peu  de  mî- 
nutesj  et  comme  les  erreurs  des  observations,  afTectées  par  la  parallaxe  et  le 
diamètre  de  îa  lune,  ainsi  que  par  plusieuis  autres  -élémens,  inconnus  ou  dé- 
pendans  de  ces  corrections  mêmes,  pouvaient  se  monter  à  plus  de  i%  il  était 
impossible  qu^on  parvînt  par  le  seul  mojen  êes  observations,  à  décomposer 
l'ensemble  de  ces  corrections  en  ses  parties,  qui  étaient  peut-être  moins  con- 
sidérables que  les  erreurs  d'observation.  On  «ut  donc  recours  à  la  théorie 
physique,  ce  qui  fit  naître  ia  partie  la  plus  difficile  et  la  plus  pénible  de  l'a- 
stronomie, la  construction  de  tables  exactes  de  îa  lune  sur  des  principes  de 
physique.  Newton  avait  frayé  le  chemin,  il  s^étaitmême  occupé  du  calcul  des 
inégalités  de  la  lune,  et  plusieurs  astronomes  ont  calculé  sur  ses  formules  des 
tables  lunaires,  qui  étaient  cependant  loin  d'être  exactes.  La  théorie  de  îa  lune 
était  donc  encore  un  objet  digne  des  soins  des  plus  grands  géomètres,  tels  que^ 
Dalembert,  Clairaut,  Eu  1er,  etc.  L'an  i'j53  L.  Euler  publia  sa  première  77îeona 
motuum  lunae ,  et  T.  Mayer  corrigea  les  tables  données  par  Euler,  en  les 
comparant  aux  observations,  ce  qui  lui  fit  découvrir  plusieurs  nouvelles  équa- 
iionsj  mais  ni  les  tables  de  Mayer,  ni  les  formules  d'Euler,  rfétaient  entière- 
ment satisfaisantes.  En  1772  L.  Euler  publia  sa  nouvelle  Theorîa  motui  lunaCj 
dans  laquelle  il  avait  employé  un  procédé  tout-à-fait  différent  qui  lui  avait 
fait  trouver  quelques  nouvelles  équations.  Peu  de  tem»  auparavant  les  derniè- 
res tables  de  Mayer  avaient  paru,  qui  étant  fondées  tant  sur  la  théorie  d'Eu- 
ler que  sur  la  comparaison  de  200  observations,  donnent  le  lieu  de  la  lune 
avec    beaucoup  de   précision.     L'an  1799  parut  enfin  ia  Mécanique  céleste  par 
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P^S.  Zaplace^  ouvrage  qui  fait  une  des  épaques  les  plus,  brillantes  dans  l'histoire 
de  l'astyonomie  et  de  la  cuituie  de  l'esprit  humain..  Le  livre  VIL  du  tome  III. 
de  cet  ouvrage  est  consacré  à  la  théorie  de  la  lune:  il  renferme  un  grand  nom- 
bre de  nouvelle»  inégialitêst.  dérivée»  de  la  théorie  de  rattraction,,  et  con&tatéi?s 
par  tes  ohservatïons,  qui  foat  la  base  des  dernières  tables  lunaires,  de  M  M..  Biirg 
et  Burekhardt-  Cest  à  ces  recherches  ^  aussi  ingénieuses  que  pénibles,;  qu'oa 
doit  la  grande  précision  avec  laquelle  on  connaît  actuellement  le  mouvement 
de  la  lune,,  et  le  grand  avantage  qu'en  tire  la  navigation  et  k  géographie. 

§V  2o3.  Pour  simplifier  les-  équations  de  la  lune,:  Mayer  réunit  dans 
ïine  seule  table ^  toutes  celle»  qui  pouvaient  être  mises  sous  le  même  argu- 
ment; et  par  là  il  réduisit  les  nouvelles  inégalités  au  nombre  de  dix.-  Il  taut 
les  regarder  ici  comme  empiriques;  mais  pour  expliquer  la  construction  et 
l'usage  des  tables^  il  est  nécessaire  de  donner  ua  aperçu  général  de  toutes  les. 
inégalités  de  la  lune. 

Gomme  elles  proviennent  de  Faction  du  soleil,,  elles  auraient  lieu,, 
(^uand  même  les  orbites  du  soleil  et  de  la  lune  seraient  circulaires;  et  dans 
ce  cas>  elles  dépendraient  uniquement  du  rapport  constant  entre  les,  diamètres 
des  deux  orbites*  Mais  puisque  ces  orbites  sont  elliptiques,,  la  valeur  moyenne 
de  ce»  inégjalités ,  qui  sera  toujours  déterminée  par  le  rapport  précédent,, 
éprouvera  de  petite*  variations  que  j'appellerai  carrections,,  et  qui  dépendent 
des  changemens  des  distances  du  soleil  et  de  la  lune:;  car  il  est  visible,,  que 
î'aetion  du  soleil  doit  être  plus  ou  moins  forte^  à. mesure  qu'ail  approche  ou 
qu'il  s'éloigne  de  la  lune..  Ainsi ^  ces  corrections  dépendant  de  l'anomalie  du 
çoleil  et  de  la  lunCj,  leurs  argumens  seront  ces  mêmes  anomalies,  eombinéet 
avec  tes  argiiniens  des  équations  de  diiiérentes  manières  :  la  plus  grande 
d'elles  est  Vévcction^ 

llêquatîon  des  apsides  a  été  réunie  par  les  astronomes  aiodernes  à  l'é- 
vection  (§.  1980)  qui  a  le  même  argument;  mais  sa  correctian ^  dépendant  de 
Fanomalte  du  soleil,,  demande  une  table  particulière..  Ce  mouvement  des  ap- 
sides n^influe  que  médiatement  sur  la  longitude  de  la  lune,,  en  changeant  son: 
anomalie,  et  par  conséquent  l'équation  du  centre  Gomme  Fanomalie  de  la 
fane  est  un.  des  priiicipaux  argumens,  qui  entre  presque  dan«  toutes  les  équa- 


328  ASTKOI^OMIE     RATI0]5^NELL1l 

lions ,  il  faut  commencer  par  corriger  l'anomalie  :  cette  correction  ;monte  à 
22' 17'', 5  ce  qui  produit  xm  changement  de  l'équation  du  centre,  ou  de  la 
longitude,  de  a^''  tou,t  au  plus.  Une  correction  tout-à-fait  semblable,  dépen- 
dant de  l'anomalie  du  soleil,  est  appHquée  à  la  ligne  des  noeuds»  Voici  Tar- 
rangement  des  tables  de  M.  Btirg,  qui  regardent  la  longitude. 
Appelons 

la  longitude  vraie  du  «oîeil  =i:0)  son  anomalie  moyenne  zz:% 
la  longitude  moyenne  de  la  lune  zr:  C , 
son  anomalie  moyenne,  comptée  du  périgée  m  A, 
la  longitude  moyenne  du  noeud  ascendant  ziz-Q^ 
son  supplément  rz;  36o^  —  ^  zr;  N, 
Félongation  de  la  lune  du  soleil,  C  ™  O  :=^E. 
Le  commencement  se  faitpar  ïéquation  annuelle,  dont  l'argument  ejt^ï  {Tab.VII^: 
elle  a  besoin  d'une   correction,  suivant  les   différentes  distances   de  la  lune  h. 
la   terre,  qui  dépend  par  conséquent  de  A  et  de  a;    son  argument  est  A  —  a 
\Tab.  XV,).  —  La  variation,    ayant   pour   argument   E  ÇTab.  XXXIV.),    exige 
des  corrections  qui  dépendent  de  a  et  de  A:  leurs  argumens  seront  donc  com- 
posés de  E  ou  2E,    a  et  A.  —  Uéçecîien  {Tab.  XII.)  est   également  sujette  à 
^es    correctio^ns    qui    dépendent    de    a   et  A.,    outre    l'argument    de    l'évection 
2E  —  A,    dont    il  résulté    des  argumens   de    la  même  forme  que   ceux  de   la 
variation.  —  En  général   on  verra    aisément,    que  les  perturbations  du  mou- 
vement de  la  lune  autour  de  la  terre,   produites  par  le  soleil,  doivent  neces- 
sairement    dépendre,     de  sa  situation  relativement   au  point  que  la   lune  oc- 
cupe   dans   son   orbite,  donc    i)  de  E,    2)   de  la  différence    de  ses   distances 
à  la  lune    et   à   la  terre  5    ou   ce  qui  re^^^ient   au  même ,    des   distances  de   la 
terre  à  la  lune  et  au  soleil,    donc  de  A  et  «;    d'où  il  résulte,   que  presque 
tous  les  argumens  sont  composés  de  E,  A,  et  a.     Toutes  ces  corrections  sont 
renfermées  dans  les   Tables  VIII,  IX,  X,  Xï,  XIII  —  XXIÎ.  XXVL  XXVII. 
XXVIII.     Comme   l'action    du   soleil  doit  nécessairement  changer ,    à  mesure 
qu'il  s"écarte  du  plan  de  l'orbite  lunaire,    il  en  résulte  des  équations  qui  dé- 
pendent des  distances  du  soleil  et  de  la  lune  au  noeud,  ayant  par  conséquent 
des  argumens,  composés  de  Q  ou  N.   O  et  C  {Tab.  XXIÏI.  XXIF')}    l'argu- 
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rneiit  C  4""  ^  d/oiuae  aussi  Ja  réduction  à  Védlpiiquc  {Tab,  XXXVL)-  Ces  équa- 
tiyns,  ainsi  que  toutes  les  autres,  ont  besoin  de  corrections,  à  cause  de  l'el- 
lipticité  de  l'orbe  lunaire,  qui,  par  conséquent,  dépendront  de  A,  ensorte  que 
leurs  argumens  seront  cpraposés  de  N,  O1  C,  et  A  {Tab.  XXF.  XXIX,  XXX. 
XXXf"^'  —  L'équalion    de    Teilipse    ou    du    centre    est    renfermée    dans    la 

TaK  xxxni. 

Cela  fait  en  tout  a8  éqnalions  de  longitude,  dans  îe  calcul  desquelles  il 
faut»  tenir  compte  de  la  correction  des  mouvemens  des  apsides  et  des  noeuds, 
non  pour  corriger  immédiatement  la  longitude  de  la  lune^  mais  pour  corri- 
ger ses  ai  gumens  :   les  Tables  XXXI.  XXXII.  renferment  ces  corrections. 

§.  204.  On  pourrait  construire  toutes  les  tablas  sur  les  argumens  moyens 
a,  A,  E,  etc.  Mais  comme  alors  elles  seraient  encore  plus  compliquées,  oa 
les  a  partagées  en  plusieurs  sections,,  ensorte  que  dans  chaque  section  on  em- 
ploie le  argumens,  corrigés  par  les  tables  des  sections  précédentes.  En  dési- 
gnant donc  par  C,  C'\  C'",  C^^,  A',  A'',  N',  les  valeurs  de  C,  A,  N,  cor- 
rigées par  les  sections  successives,  toutes  les  équations  de  la  lune  en  longi- 
tude sont  renfermées  dans  les  formules  suivantes,  les  cliiffres  romains  indi- 
quant les  tables  de  M.  Biirg,  qui  présentent  chaque  équation.  Dans  l'édition  de 
ces  tables,  publiée  par  le  ^Bureau  des  longitudes  de  France,  on  a  rendu  ad- 
-  ditives  toutes  les  ëqualions  qui,  par  leur  nature,  sont  tantôt  positives  tantôt 
négatives:  pour  cet  effet  on  a  augmenté  chaque  équation  d'une  constante  en 
nombres  ronds,  qui  doit  être  au  moins  égale  à  sa  plus  grande  valeur  négative. 
D'après  cet  arrangemenl  on  n'a  qu'à  faire  des  additions,  et  à  retrancher  au 
bout  du  compte,  la  somme  de  toutes  ces  constantes^  mais  pour  épargner  même 
cette  subtraction ,  on  Fa  arrangé  ds  manière  que  cette  somme  fait  précisé- 
ment 36o".  - 

La  première  correction    de   la   longitude   C.    renfermée  dans   les  Tables 
VII  —  XXX,  est  ■ 
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r,-  (i  i'  1 1'^8  .siii  a  -\-  Ç>".  sin  i a)  (Vli)  -f- 1 1/',5  .sin  (E  4-  a)  (VIII) 

4-  4'',9..sin:(E  — a)-|-2^6.sin2(E  — û))(IX}; 

—  ^2  ',6  .  sin  (E  -\-  a)  -^  4'  ,  6  .  sin  a  (E  -}-  a))  (X) 

—  (2i",4.sin  (E  —  A^  4-  58",6.sin  2(E  — A))  (XI) 
4-  (i»2o'29",  5  .sin  (2E  —  A)  -f  35'',4.  sin  2 (2E  —  A))  fXII)      , 

—  57", 8. sin, 2E  4-  A)  (XIÎI)    —  2'',  I  .sin(2E  —  3  A)  (XiV) 
4-39\3.sin.,A  —  a)  (XV)     4-  53'',  9.  sin  (2  E  4-0)  (XVI) 
4-  76  ',  5  .sin  (2 E—a)  (XVII)    4-  i'\  i  .sin  (E  —  A  4-  a\  (XVIII)     * 
4-  I  4",  6. sin(2E—  A  4-  a)  (XIX)    4-  47^,6.  sin (2  E  —  A  —  «)  iXX), 
4-  2",  2  ..sin  (2  E -i-  A  4-  a)  (XXI)     4-  1",  3  .sin  (2  E  4-  A  — •  a)  (XXII) 

—  6.'',  8  .sin N  (^XXIII)     —  6,2",  5:  .sin  2  (Q  4-  N)  (XXIV) 

—  6'\4.siii2(C.4-JN  —A)  (XXV)     — io",6..sin(4E— A)(XXVI) 
4-  l'^i  .sin(4E  — 3A)(XXVIÏ)  —  />  .sin(2  A  —  2E  — «)  (XXVIÎI), 

.4-6'',9.sin(2E.-A-2C-2N)(XXÏX)  —  8",8.sin(2E+A-2C-2N)(XXX)c. 

%e&  argumensî  qui  se-  rapportent  aui  soleil,.  Q:  et  aj,,  doivent:  être  tirés  des- 
■Sables  solaires;  les;  argitmens,  C,  A,,  N,  sont  calculés  à.  l'aide  des  tables,  la- 
malres.  (Tab.  I — ^•),:  et  cela  suffit  pour  tormer  le  reste.. 

Après  avoir  trouvé  la  pr(?mière  correctioix  P,  en  réunissant  les- 24  équa»- 
îions;  précédentes,  on  formera  la  longitude'  corrigée  uae  première  foiSj, 
C^iii:  C.  4^  P's;  c[UL  servira  à  former  les  arguciens  sutvans..  Mai&  avant  de-  cal- 
culer réq^uationi  du^  centre,,  if  faut  corriger  son  argument,,  l'anoniaiie  A  qui  est 
plus,  guan^de  que  la;  moyenne,  non.-seuienient  de  P,  mais  encore:  de  lacorre- 
.©tion,,  due  a»,  mouvement  de^>  apsides;  (§.  2o3.}r  elle  est  /?;^  —  as' 17",  3  ..sin a 
'— 1  i^'.sin.afô  (^XXXI);..  La.  correctioa  du.  noeud,,  ou;  de  son.  supplément  N,. 
est  9  zn  4- 9' •  sirr  a-f-^'^^-sii^  2^'  (XXXil)..  Cela,  donne;  les  valeurs  corrigées, 
de  A  et  M^  savoir  A'zz:A4-F4-i^^^  et  R'riZ-N  4-^..  L'anomalie.- A''  donne, 
{Tab..  XXXllI.)   M  équation'  du:  Ci:nlre^, 

œz.-^  Q^iWi  2'%2  ,sin  AVii'Se-f;  isiii  2A'+  37/',.a"^in;3  A'+i.^',9,sin  4A''-ho'',  i  .sin  SA\. 

avec  laq^usUe  on.  forme  la  longitude-  eorrigée'  une>  seconde-  fois,   C^^zz;  C''4^^j, 

et  f éfongation!  corrigée,.  E'zz  C*''  —  Q..  Gela  donner  {Tab,.  XXXI F'.)\'à.  variation 

Q — —  1'  'j!'\  i  .sinE,' 4-35' 4.1" , 7 . sin 2 E' -^3''5,3 , sinJ  E!.  4-  / ,.3  ,.siii 4E',. 
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et  la  longitude   corrigée  une   troisième   fois,    c"'^=:  C^-f  Q,    arec  laquelle 
on   trouve   réquation 

rzr— i/24",4.sm(2C"^-|-2N'-A0(XXXV),.et  C^^=:C"'+r. 
Cet  argument    donnera  la  réduction  à  Véclipûque  {Tah.  XXXFI^)  ^ 

R  =:  —  '6'4r,  8  .  sin  2  (C  '^-^  NO  -f-  i'\  1 .  sin  4  (c  '^4-  N'), 
d'où   Ton    tire   enfin   la    longitude  vraie  sur  l'écliptique,    C^i=:C^^4-R,  qu^iï 
faut    corriger  par  la  nutation,    ainsi    que   cela    se  fait  relativement  au  soleil. 
La   réduction   R   se   trouve  dans  la  Tab.  XXXFI,   fondue   avec  une    pertur- 
bation   du  même  argument    C  -{-  N  (§.  ^o3.). 

En  appliquant  l'ensemble  de  ces  équations,  avec  le  signe  opposé,  à 
une  longitude  observée,  on  aura  une  longitude  moyenne  qui  peut  servir 
-d'époque.  Celle  des  tables  de  M.  Bi-irg  est,  pour  le  commencement  de  Tan 
1801   à  Paris,  ^S^-ii'SÔ'So^e. 

Il  tfy  a  pas  de  doute  qu'outre  ces  inégalités,  dues  à  Taction  du  so- 
leil ,  la  lune  n  éprouve  aussi  des  perturbations  en  vertu  de  l'attraction  des 
planètes:  mais  leurs  masses,  étant  beaucoup  moindres  que  celle  du  soleil, 
ne  peuvent  produire  qu'une  inégalité  de  i''''ou  2^'.  Cependant  M.  Burckhardtj 
dans  ses  tables  de  la  lune,  publiées  par  le  bureau  des  longitudes  en  1812, 
a  tenu  compte  de  Faction  des  deux  planètes  Jupiter  et  Vénus,  dont  l'une 
test  la  plus  grandcj  l'autre  la  plus  proche  de  la  terre,  et  il  a  trouvé 
€:es  équations 

—  1^  î  .  sin  ($—-$)  + o'^4  .  sin  2  (  Ç  — ^S  % 
■4-  o'O  8  .  sin  (  à-  —  9.)  —  o'',2  .  sin  2  (  J  —  2^). 
Les   mêmes   tables  donnent  Téquation 
Pr-î  o'59",3.sin  a -7",  i .sin  2a +1 6'','].sm [E+a)  +  2'03.sin (E-c?)  +7^^,3.sin 2  (E~a) 
-2",3.sin^E  +  A)-4'',3.sin2(E  +  A;-2yO5.sin^E-A)-57'09.sin2(E-A) 
+  8o'25'',5.sin(2E-A)  +  35'05.sin2(2E-A)-57'',7.sin(/E+A)-o'09.sin(2E-3A) 
4- 109'^  4-  sin  (A-g)-!  7'',  7 .  sin  (2E+  a;+  )  47 ''j  3  .sin  (aE-o)  -1 8'",  4'S'n  (2E-A+fl) 
+  1 90'',  3 .  sin  (2  E  -  A  -«Tij  +  /',  i  .sin  (2  E  +  A-a)  -  7" .  sin  N  -  59",  2.  sin  2  (Q  +N) 
+  7",  4  .sin  2  {£-i-N-A)~î  2'',2.sin(4E-A)  -ti'',i..sin  (4E-3A)  -4'06.6in  (2A-2E-fl) 
+  6'',6.sin(2E-A-2C-2N)-io'\sinf2Ë-hA-2C-2N;j 
puis    les  équations 
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=  83'', 8  .  sin  (2 C  +  2 N  —  A)  —  70", 6  ,  sia. (A  -f  a)  —  o'\'d . sin 2 (A +^) 
4-  6'',7.sin(2E— A  — 2a)  +  a",8.sm(2A+a  — 2E)  — i'^8^.sin(2N+20+a) 
=-0",  9 .  sia  (2E-A4-2a)-ho'",8.siïi  (aA-a)-©'^,  7.3111  (A4-2a}-ho",.7.sin(A-2s'; 
l'équation  du  centï^  i:^ 

+  6'8'i2'^4.  sinA'+  ï2'57'',i  .sin2A'+37",2  .sm3A'4-  i'^8  .5in4A', 

k  variation  =— 2'2'^^  .sinE'-4-35'38'',6.sin2E'-|-2'',9.sin3E'+9'',  i.5iii4E', 
et  k  réduction  à  Técliptique  ^-=-6'53'',2  .sin  2  (C^^-r^'O' 
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CHAPITRE      V, 

Notud^  et  indinaisQu  de   V orbite  de  la  lune. 


§,  2o5.    i-  uisqye  la   îerrre   e&t    constamment  dans  les  plans   de  récli- 
ptiqae  et  de   l'orbite  lunaire,  la  position  de  ces  deux  plans  peut   être  déter- 
minés par   des   observations  fort  simples:  et  une  seule  rsToiution  de   la  lunâ 
suffirait   pour    cet    eiïèt,    si  ce   satellite   se  mouvait   rigoureusement    dans   un 
mêm.©  plan.     Les  observations   de  la  latitude  de  la  lune  pendant  une  révolu- 
tion   entière,    donnent    les    instans   où    sa    latitude  est  nulle.,   et   où  elle  est 
Tin  maximum:   \e   premier  instant   donne  le  lieu  des   noeuds,  le  sesond   donne 
L'inclinaison  de  Torbite,    que    Ptolémée  avait  déjà  déterminée  a?ec  beaucoup 
de' précision  5    en   la  supposant  de  5^.     Le  mouvement  rétrograde  des   noeuds 
est  si  rapide,-   qu'on  l'aperçoit  aisément  après  une  ou.  deux  révolutions.     Les 
points,  où  la    kme   tr-averse  l'écliptique,   sa   latitude   étant  nulle,    ont  reculé 
dans  une   révolution   d'un   degi-é  et   demi^    et  au.  bout  de  21  mois  d'un  signe 
entier^  ensorîe   que  les^  noeuds    font  une  révolution  en   28  ans  et  demi.     Les 
©ccultation&   des  étoiles  indiquent    ce   mouvement  d'une  manière  enccre  plus 
sensible»     Eégulus  3.   une  éiûile   de  la  première  gi'andeur,    est  souvent,  éclipsé 
par    la    îune  i     ce    qui  prouve  que  la  lune  est  alors   très- près-  de  son.  noeud^ 
parceque  la  latitude   de   fétoile  n'est  que   de   27'  ou  a8'.    Oc  verra  que^:  dana 
cbaque   mois  suivant ,    la  lune  s'est  élevée  davantage  vers  le  nord  y.   ei  i^u'aii' 
bout  de  4  à  5  ans,,  elle  passe  par  dessus  Réguius  "à.  une  distance  de  5"^^  étant 
par  conséquent  éloignée    du  noeud  ascendant   de  90**,    dans  le  même   endroit 
©ù  elle  avait  été  dans  le   noeud  quatre  ans  plutôt.   Au  bout  de  neuf  ans  elle 
éclipse  encore  Eégulus,- en  descendant  vers  le  sud^    après  i4an&elie  passe  pic 
dessous  l'étoile,    à  une   distance  de   5"".    et  au  bout  de  18^  ans.  elle  féciipsej. 
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comme  îa  première  fois:  les  noeuds  sont  revenus  à  la  même  position ,  ils 
ont  fait  fune  révolution  en  18^  ans.  Les  éclipses  donnent  le  même  résultat: 
leur  grandeur  dépendant  de  la  latitude  de  la  lune,  ■elles  seraient  constam- 
ment ;de  .même  nature  .dans  la  ;mème  région  du  ciel>  si  les  noeuds  étaient 
immobiles  I  mais  cela  cliange  ^'une  année  à  Tautre,  et  ce  n'est  qu'après  r8 
ans,  que  les  éclipses  reviennent  suivant  le  même   ordre. 

La  période  Caldaïque  (§.  189.)  n'est  pas  assés  exacte,  pour  détermi- 
ner le  mouvement  des  noeudsj  mais  celle  de  ^^i  ans,  imaginée  par  Hipparque, 
donne  le  snois  draconilique  à  quelques  secondes  près.  Ptolémée  {'^)  déter- 
mina le  mouvement  des  aïoeuds  par  le  moyen  .de  deux  éclipses  de  lune, 
fort  ,:éloignées  l'une  de  Tautre ,  qui  avaient  eu  lieu  auprès  du  même  noeud^ 
.au  même  bord  de  la  lune,  à  la  même  distance  ou  anomalie,  et  qui  avaient 
été  de  même  grandeur:  d'où  il  suivait,  que  la  lune  avait  eu  la  même  situa- 
tion relativement  aux  noeuds  et  aux  apsides ,  et  que  par  conséquent  elle 
avait  fait  un  nombre  entier  de  révolutions  moyennes  par  rapport  aux  noeuds, 
.Si  les  deux  anomalies  îie  «ont  pas  égales,  il  faut  convertir  le  lieu  vrai 
.de  la  lune  en  lieu  moyen,  à  l'aide  de  l'équation  du  centre,  pour  trouver  la 
révolution  moyenne.  Les  deux  éclipses,  dont  se  servit  Ptolémée,  étaient 
■éloignées  l'une  de  l'autre  de  224608  j.  21  h.  5o  m.,  leur  grandeur  était  de 
3  doigts  au  bord  austral,  et  près  du  noeud  descendant:  la  latitude  était 
donc  boréale,  les  éclipses  étaient  arrivées  avant  le  noeud ,  et  la  lune  avait 
fait  8254  révolutions  draconitiques.  L'anomalie  était  dans  îa  première  éclipse 
500*19',  dans  la  seconde  1^1'^  \  à'-,  dans  la  première  la  longitude  moj^enne 
était  par  conséquent  plus  grande  que  la  vraie  de  5"^,  dans  la  seconde  elle 
était  plus  petite  de  4°  53',  ensorte  que  la  lune  avait  décrit,  par  son  moyen 
jnouvement,  8264  cercles  moins  9"  53':  d'où  l'on  tire  le  moyen  mouvement 
diurne  par  rapport  aux  noeuds  zz  i3°  i3''45'';^6,'78,  et  le  mois  draconitique 
zn  i"] '].  5  h.  5  m.  36  s.  précisément  comme  Hipparque  l'avait  trouvé  par  le 
moyen  de  sa  période. 

Ptolémée  détermina  îe  lieu  ou  Vépoque  des.  noeuds,  au  moyen  de  deux 
éclipses,   où    le  bord   austral   de  la   lune   était  éclipsé  de  3  doigts,  auprès  des 

(ij  ^Imag.  Lib.  JF.  Cap.  cj.  ~  '  ^ 
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noeuds,  opposés,.  îa  lune  étant  à  la  même  distance  de  lai  terre»-  La^  première 
était  arrivée  après  le  noeud:  ascendant,  la-  seconde'  avant  le  noeud  descendant?- 
Finlervalle  était  de  218  années  égyptiennes  -|^  ^ogj,  28  h,  5  m»,  durant  lequel 
le  moyen  mouvement  draconitique  est  j6o*  4'.  Dans^  la.  première^  éclipse  ,- 
l'anomalie  était  12-:"  24',.  dans  la  seconde  2° 44';  ^^  longitude'  moyenne  était- 
donc  plus  grande  que  la  longitude  vraie- de  §9^  et  de  i3^  Soit  donc  (,F?^.  67.); 
Q  C  t3  la  moitié  boréale  de  l'orbite  lunaire  ,:  A,  B,,  les^  lieux  vrais^  de  la- 
lune  dans;  les  deux  éclipses,,  et  supposons  que,,  dans- l'intervalle,  les-  noeudS' 
aient  reculé  en  N  et  /z,.  de  sorte  que  N  G  «  =z  i8o°-,  et  Q  A:=Bn^  parceque- 
lès  deux-  éclipses^  avaient  été  de  même  grandeur,  et  par  conséquent,  égale- 
ment di-staiites  d€&  noeuds».  En  taisant  A  D  =:  69',  B  E  =:  i3',  DjE,  sont  leS' 
lieux-  moyens;  de  la.  lune,,  donc  le  moyen  mouvement  draconitique'  :=Z- 
H E  —  Q  D-z N  Q  4-  DE  —  i6o« 4' ,  et  Q D  -j-  En zz.iSo*' -  (N Q  +  DE) ■=:. 
jg"  56'.  Cela  donne  Q  A  -\-Bn  zn  19°  56'—  59'+  i3'  =z  ig'^  10',.  dont  la  moi-- 
iié  est  QAzzzBn  =9°  35'..  En  nommant  donc  M.  la^  longitude  moyenne  de* 
la-  lune  dans  le  màiieu  de  la  première  éclipse,,  on  a  pour  la:  même  époque,, 
la.  longitude  du.  noeud^  ascendant  n:- M- — Q.D  iz:-]M — {ÇIA^ -{:■- AD),  z:^ 
M.--îo<^34',. 

On  a  vu.  (§..  1 7-7;.  {p)  (q))y  quel  deux:  longitudes^  et'  latitudes.^  oBservéé^V. 
B,  L',  et  X,  X',  suffisent  pour  trouver  la;  longitude  du;  noeud^  et;  l'incUnaisonj, 
Ji  et  /,.  Le  résultat  est  plus  exact,  si  les>  observations^  sont  faites  peu  avant 
et  après-  le  même  noeud:;  alors  l'une  des.  latitudes,  X,  est  négative,,  et  l'on  aura 

-      (7J...-.tang:r---^-7-_— o. 

En;  faisant  cea  observations'  dans;  pluâieurs  passages  de  la  lune  par- le  noeudj. 
on.  trouvera  le  mouvement  des  noeuds-  et  la  variation  de  l'inclinaison.  Sui- 
vant les  tables  de  M.  Biirg,  le  mouvement  des  noeuds  ea  365  jours  est 
=  —  19°  i9'43'^363  donc  en.  36520  jours- =^—6963100"=::  — 5^^134^  ii'40''' 
îïelativement  aux  pointséquinoxiaux,.  et  le  mouvement  sidéral  en-  36525  jour*- 
^i^ — '5*^  j35*  35'  îo"  :::r: —  6968120"^-  d'où  l'on  conclura. 
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la  durée  d'une  révolution   des  noeuds  relativement  aux  points  équîncx4aux 
i-:iz6ngS,  j^H9720095934  jours  zz:  6798  j.  4  h.  37  m.  43,  181,628-87  s. 
la  dur^e   d'une  révolution  sidérale  des   noeuds  zz 

6793,291149823984  jours  =:  6798  j.  6  h.  59  m.   1 5,  3447 9*2^2 176  s. 
Le  mouve2P.Bnt  périodique  de  la  lune  en  365'a5  jours  étant  nz  î336'^3c7*52;''43"V5 
(g.    î88.)vie  mouvement  relativement  aux  lioeuds  sera  1=  1342*^ 82® 4' 23", 5^ 
d'où  l'on  tire  ' 

la;  durée  d'un  mois  draconîtîque  rr 
27,  212217681667  jours  :zz  27  j.  5  h.  5  m.  35,^60769603  s» 
ce  qui  îie  diffère  qxie  de  o,  4  s.   du  résultat  que  Ptolémée   a  trouvé. 

Ce  mouvement  rétrograde  des  noeuds  étant,  ainsi  que  toutes  les  per- 
turbations de  la  lune,  l'efTèt  de  l'attraction  du  soleil,^  il  a  besoin  d'une  corre- 
ction qui  dépend  de  l'anomalie  do  soleil,  et  qui  a  été  donnée  plus  haut  (§.  204.). 

§,  206.  Au  mo3^en  de  l'époque  et  du  mouvement  moyen  des  noeuds 
(§.  2o5.),  on  pouvait  calculer,  pour  une  époque  donnée,  le  lieu  des  noeuds 
et  des  limites,  où  la  latitude  est  égale  à  l'inclinaison ^  mais  Tj'cho  aperçut 
déjà,  que  le  mouvement  des  iiocuds  et  l'indinâi-son  avaient  une  inégalité  qui 
dépendait  de  l'élongalion  E  de  la  lune,  et  qui  par  conséquent,  ainsi  quB  -la 
variation,  n'avait  pu  ^êlre  connue  des  anciens  qui  n'observèrent  que  les 
éclipses.  Celte  découverte  s'est  confirmée  depuis  le  tems  de  Tj/clio.  Quand  les 
noeuds  sont  dans  les  quadratures.,  les  limites  dans  les  sjgygies,  l'inclinaison 
est  5*,  comme  Ptolémée  l'avait  trouvée;  mais  si  les  noeuds  sont  dans  les 
syzygies,  l'inclinaison  est  zz:^°'i'^''i/^";  elle  a  une  valeur  mitoyenne  ii:5*8''47'^ 
lorsque  les  noeuds  et  les  limites  coïncident  avec  les  octants.  La  ligne  des 
noeuds  a,  dans  les  syzygies  et  les  quadratures,,  sa  position  moyenne, 
conformément  à  la  théorie  précédente;  maïs  elle  s'en  écarte  dans  les  autres 
aspects,  et  la  plus  grande  différence  de  1*46'  ^  lî^u  dans  les  octants.  Tycho 
expliqua  ces  deux  inégalités  par  une  hypothèse  extrêmement  simple,  qu'on 
a  trouvée  conforme  à  la  théorie  et  aux  observations.  Soit  {IJg.  58.)  E  le 
pôle  de  l'écliptique,  G  le  centre,  autour  duquel  le  vrai  pôle  de  l'orbite 
.^  lunaire  décrit  le  petit  cercle  FBA,  dans  un 'demi-mois  synodique,  suivant 
cette  loi.    Quand   la  lune  est  en  conjonction  avec  le  soleil,  le   pôle  de  For- 
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hile  est  dans  le  peint  F  le  plus  proche  de  Ej  mai^  l'élongation  de  la  lune 
•du  soleil  étant  rri-E,  le  pôle  sera  en  B,  F  C  B  élantiziaE.  Conséquemment 
le  pôle  est  dans  le  premier  et  le  troisième  octant  en  G,  dans  la  première 
et  la  dernière  quadrature  en  A,  dans  le  «econd  et  le  quatrième  octant  en 
H,  et  dans  les  syzygies  en  F.  'L'inclinaison  moyenne  est  donc  ECmEGziz 
EHzi:5^8'47"=v,  la  plus  petite  EFz:=5%  et  la  plus  grande  EA~5'i7'34", 
donc  le  diamètre  AF=  17'  34",  GF  :!z:  GAzz8'47''=i?^  ou  suivant  M,  Biirg, 
vzz:  5*  8''46^  azirS'' 4^^',  4?  ^t  la  vraie  inclinaison  est  EB,  l'élongation  étant  ' 
Ezz^ECB.  Un  grand  cercle,  perpendiculaire  à  EC,  comme  GG H,  doit 
;pas3er  :par  les  noeuds  de  Torbite,  Q,  ^,  qui  sont  les  pôles  du  grand  cercle 
EC:  en  conséquence,  le^pole  étant  avancé  de  F  en  B,  BEQ  sera  un  aiigle 
droit,  donc  le  Q  est  avancé  vers  EC  de  l'angle  BEG  qui  est  Ta  correction 
des  noeuds,  comme  il  est  celle  du  pôle  B.  On  trouvera  la  plus  grande  va- 
leur de  cette  correction,  G  EH,  en  tirant  le  grand  cercle  EH  ou  EG,  tan- 
gent au    petit  cercle  GH:    alors    on  aura   sinGEGiz: ,    donc   G  E  G  — : 

*■  sin  V 

1^38'.!%''-.  Cette  correction  des  noeuds  et  de  l'inclinaison  n'est  pas  dans  les 
taVies  immédiatement,  mais  on  y  trouve  Peflet  qu'elle  a  sur  la  latitude  de  la 
lune,  ou  UB«  équation  de  latitude^   dont  il  «era  parlé  dans  le  §.  suivant, 

§.  207.  Si  Q  L  ^  est  Tordre  des  signes,  et  L  le  lieu  de  la  lune  non 
corrigé,  QCLzna  sera  l'argument  de  latitude,  ou  la  distance  de  k  lune  au 
noeud  Q,-CGmptée  sur  l'orbite^  et  ECLz^go^  —  a.  En  faisant  EGBzi:2E, 
le  vrai  pôle  de  l'orbite  sera  en  B,  d'où  la  lune  doit  constamment  être  dis- 
tante de  90°.  Par  la  correction  dont  il  s'agit  ici,  la  lune  sera  transportée  en 
if  B/  et  LG  étant  90*:  ayant  donc  mené  CD  perpendiculairement  à  BL 
LD  sera  égale  à  LC^  et  J)Bz=LL  Mais  on  a  LGB  =  90°  —  a -j- 2E,  d'oi* 
il  suit  DCB^LCB  —  go^zzaE  — a^  et  BD  -ou  L/zza  sin  (2E  —  a).  En 
joignant  EL,  E/,  en  abaissant  sur  EL  la  perpendiculaire /X,  et  en  nommant  p  la 
latitude  de  la  lune,  on  aura  EL  31:90°  —  p,  et  EL — E/  ou  LXzz4-3(3 
sera  la  correction  de  la  latitude.  Or  on  a  dans  le  triangle  ECL,  tangELCn; 

sin  ECL  r         V  ,       -rrr  T. 

, .  ^      ^ , -— '  zzcos  a  tang  v,   et  a  tres-peu  près  ELBzziELC. 

cotKCsinCL  —  cosCLcosECL  °  "^         ^  ^^^, 

parceque  la  différence  BLG  ne  monte  jamais  au  delà  de  8' 4^'''-  on  aura  donc 
dans  le  petit    triangle  L/X,  LXrz:L/cosELC=i; — r~—^—^ i-r,  ou  à  peu  près 

43 
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L  X  =:  a  (3  = -h  8Vj.8'^  4  .  sin  (2  E  —  a). 
Cette   coireetîon   est  réquation    IL    de  latitude    dans  la  Tab.    XXXVIIL    de 
IVL  Biiig» 

On  peut  trouver  le  même  résultat  d^une  manière  plus  simple.  La:' 
'figure  58.  suppose  y  que  Tordre  des  signes  est  autour  du  pôle  C  de  Torbite 
FBA,  donc  autour  du  pôle  E  de  l'écliptique  QL^A  ouBGQ;  ensorte  que 
le  pôle  de  l'orbile  G,  et  par  conséquent  aussi  les  noeuds  ont  reculé  de  l'an- 
gle CEB;  donc  CEBiiz— aQ.  Mais  a=iC— Q,  d'où   Ton  tire 

(i)....acc=ir— aQzrCEB. 
D'ailleurs  y  CEzzzvy   et  BEzz^^'j  sont  les  inclinaisons  moyenne  et  apparente,, 
d'oeil  il  suit 

(2) 3vz=BE— CE.. 

Connaissant  dans  le  triangle  GEB,  GErzzv,  GBrz:<3!^  BGEii::^^,.  on  aura 
(3) cos  B  E  zz.  eos  a  cosG  E  -f-  sin  G  E  cos  2  E,, 

.r\  .  m7Tï fan?;  a  sin  2  E 

(4)  »  •  »  '  tang  G  EB  z:r 


sin  V — ig  a  cos  v  cos  1  E 
Or  fô  étant  moindre  que  9!^^  on  peut  faire  sin  a  :zi^  tg  a  z^  a,  et  cos  azur,.  c& 
qui  donne                             '                                                   • 
13),..  .CCS  BE  zz  eos  C E4-a sin  v  cos.  2 E|  (4)  ... .. tg  CEB  ==  — »  ^^ 

©o  à  peu  prè%  CEBzz: — ■_ ,.  ce  qui  étant  substitué  en  (1)5  donnera. 

.  (5)  . .  .  .  o  a  zn •  «^ 

^  "^  sin  v 

Mais,  ona  cosBE-— cgsCE  rra  sin ..sin '■ zzfGE-— BE)  sin  G  E. 

à  très-peu  près:  en  substituant  cela  dans  réqviation  {3\    on  aura 

^CE. — -BE.)  sin  v=:  Ksin  v  cos  2  E,   donc  par  l'équation^,  (s),. 
(6) , ....  5  V'  HZ-  —  et  cos-  2  E.. 
Of  on  a  sin  pizrsi'n  ce  sin  v>   dont  la  diiïéTentielle  est 

^  (?  a  cos  a  sin  V -H-5  V  sin  a  cos  V  a(s!n2Ecofa  —  cos  2  E  sin'acosv  ) 

cos  p  cos  [3  " 

En  supposant  donc  eos  v   et  cos(5zz:iy  parcequ'ils  sont  toujours  plu&  grands 
sjue  Oy  9961^^  on  aura 

d  [<  ziz  a  am  Qi'K — ■  a)y,  comme  ci -dessus.. 
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Celle  inèganU'  est  proprement  Féiîèt  de  la  variaiion  sur  la  lalitutle:  son  ar- 
gument 2E  devant  être  combiiié  avec  a,  pardeque  -cians  le  noeud  même 
l'aclion  .du   seleii  ne  peut  pas   écarter  la  lune  du  plan  de  son  orbite. 

g.  5.08.  Outre  !a  correction  précédente,  découverte  par  Tycîio,  la  tliéorie 
a  donné  plusieûs-s  petites  corrections  de  la  latitude.  On  conçoit  que  Faction 
.du  soleil  doit  altérer,  noii-seulemenî  ïa  longitude,  mais  aussi  la  iatitu^e  de 
là  lune,  à  mesure  que  le  soleil  sort  du  plan  de  l'orbite  lunaire^  ou  que  la 
lune  s'écarte  de  Fécliptique^  ce  qui  dépend  de  l'argument  de  latitude 
azz:  C^"^ — Q''  ou  C^^-j-K''.  Les  équations  de  latitude  auront  donc,  outre  les 
arguraens  qu'elles  ont  de  commun  avec  «elles  de  longitude,  E,  a,  A,  encore 
«  pour  argument.  Ces  équations,  qui  "'se  montent  à  dix,  sont  renfei;niées  dans 
la  Tab.  XXXVIII.  de  M.  Biivg,  et  ont  la  valeur  suivante: 
■Cni:— 3'',i  .sin(;a-«j'(Equat.  lIL)+r7  ',6.sin  (a-A  ;  (Equ.   IV.)-25'',i,sin(a-2A)  (V) 

— 1'',9 . sin (a -3  A) (VI)  +  g''. sin  {pE -a  +  a)  (VII;  +  3'', 7  .  sin  (2E - a~^a)  (VIII) 

-t-2'",2.sin(2E-a^-A)(ÎX)-i5'%9.sin(2E-a-A)(X) 

— 5^2.sin(2E-a-2A)(XI)-8".sinC^^(Xll)5 
auxquelles  il  faut  ajouter  l'équation  (§.  207.),  A  zi: -}- 8' 48''?  4  •  sin  (2E — a) 
(Equ.  II.),  et  la  latitude  B  elle-même _qui  dépend  simplement  de  Finclinaison 
de  Forbite  lunaire  sur  Fécliptique,  v,  et  de  la  distance  de  la  lune  au  noeud, 
X.  On  a  Féquation  sin  B  n:  sin  v  sin  a,  l'argument  variable  étant  a  zz 
C^^  —  Q',  et  le  coefficient  constant  sin  v  iz:  sin  5°  8' 4^  '  =^  0,  0896959  r:z  X. 
Au  moyen    de  la  série  qui  donne  Fangle  en  fonction   de  son  sinus,  on  aura 

B  HT  X  sin  a  -|-  —  sin^  a  -}-  -- —  sin^  a'-\-  cet. 
o  4." 

et   en  substituant  sin^  aiz:— sin  a. —  —  sin  3  a^ 

4-  4 

■     5  Ô  3-      . 

sin-5'  a  :zz  — sin  a  ■ sin  3  a  A sin  5  a, 

8  16  '16  ' 

Si      l'on    veut    tout    exprimer    en   secondes  ,      on    aura     X  zi:  5*  8'  21'",  i  ; 
à3  zz  ù.'  28'',  S5;  X^  zz:  1",  25   do'nc 

B  zi:  S'*  8'  39"",  77  .  sin  a  —  6'',  23  .  sin  3  a  -}-  o",  01  .  sin  5  a-^ 
ou  suivant  M.  Burg  (Tab.  XXXVII.),         "  ■ 
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B:=z  5^  8'  4û'\  8  .  sin  a—  5'^ .  sin  3  a.- 
La  latiiutle   corrigée  sera  donc  (3 1:1: B -f- -A- 4- C-    Dans  les   tables,    pr.biiéea^ 
par  le  bureau  des  longitudes,     toutes-  ces  équalions    sont  employées    avec  le 
s^gne  GOniraire,  parceque  ces  tables  donnent  le  coinplénient  de  la  latitude,  ou 
la    distance   de   la   lune  au  pôle   boréal    de    réeliptique.     Les    tables   de  I\L 
Burckhardt  donnent  la  latitude  par  le  moyen  des  équations  suivantes  : 
J3=r  5°8'38",3  ,.&i.na  —  5",  7  .sin3  a  -{-  8'46'^.2 .sin  (2E—  a)  — 25'',9.sin,(ct— •«> 
-f-23",9  .sin(a-|- A)  -j-ïA'\  7.sin(a— A)— 27".sin(^-— aA)— io",i  .sin  (2E— a  -f-  a> 
4-a2",4*sin(2E  — a-^a)-|-2'^5.sin(2E  — a-j-A)  — if/',3,sin(2E-~a— A) 
--.5",2.5in(2E  — a--2A)  — S^.sinC'^ 

Connaissant  maintenant  la  longitude  vraie  sur  l'orbite,  £'^,  l'inclinais 
son  y,  et  l'argument  de  latitude  azzC^^  — Q',  on.  aura  la  réduction  à  ré- 
eliptique (S-  83.  V.),-  - 

R~__^,-|_^jsin..ct--sin4>,. 

y.  étante'' 8' 46''' =10,  0898166.  Cela  donne 

R  —  —  6'  56",  5  .  sin  2  a  -f-o",  4. .  sin  4 es.  (Voj.  g.  ao40». 
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CHAPITRE      TI4 
Mouvement  Horaire  et  Parallaxe  de  la  Lune: 


%  209.  \3Luand  il  s!agit  de  connaître  le  lieu  de  la  lune  pour  plu- 
sieurs époques,  qui  ne  sont  éloignées  l'une  de  l'autre  que.  de  quelques  .minutes, 
ou  lieures,  ce  qui  est  le  cas  dans  le  calcul  des  éclipses  et  dans  plusieurs  au- 
tres, occasions ,  il  serait  pénible,.^  de  tirer  immédiatement  des  tables  tous,  ces 
lieux  de  la  lune.  Gn  épargnera  cette  peine,  en  calculant  le  lieu  exact  pour 
une  époque  i-nterniédiaire,  et  en  l'interpolant  pour  les  autre*  instans  k  ràidè 
du  mom'ement  horaire  de  la  lune.  Mais  pour  cela  if  est  nécessaire  de  connaître 
le'  mouvement  lïoraire  avec  la  plus  grande  précision.  Le  moyen  le  plus-  simple 
serait  sans  doute,  de  calculer  la  longitude  et  latitude  de  la- lune  pour  deux 
époques  éloignées^  Tune  de  l'autre  d'une  heure,  et  de  prendre  leur  différence 
pour  le  3ïicuvement- horaire.  Mais  comme  les  tables- ne  donnent  que  le  nom- 
bre eniier  de  secondes ,  il  pourrait  en  résulter  des  erreurs  de  plusieurs  se»^- 
coudes*  De  plus,  le  mouvement  dcfla  lune  n'étant  pas  uniforme,,  il  faudrait 
•mpïoyer  au  moins  les  secondes  différences,  ce  qui  suppose  qu'^n  a  calculé 
treis  lieux  de  là  lune;  Il  est  plus  simple  e^t  plus  sûr,  de  se  servir  des  for- 
mules qui,  étant  dérivées  de  la  théorie  physique,  sont  la  ba^e  de  toutes  les 
équations  précédentes.  Le  prceédé  par  lequel  on  conclut  ces  formules  de  la 
théorie,  est  de  chercher  une  expression  générale  de  la  variation  momentanée 
d'd^  de  la' longitude  ou  latitude  vraie,  et  d'en  tirèrent  par  l'intégration,  qxd. 
ne  peut  se-  faire  que  par  approximation.  Il  en  résulte,  que  l'expression  d^ 
la  vitesse  ou  du  mouvement  horaire  d  cp  est  plus  exacte ,  que  la  valeur  de 
^  qu'on  en  déduit.  Mais-  le  mouvement  horaire  n'est  pas  exactement  la 
vitesse —-^ ,    multipliée    par    une.  heure,    parceque    le  mouvement   îi'çst  pas* 
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unifonne  .pendant  .une  heure:  il, fan  I:  donc  tenir  coDipta  .des  secondes 
diiTérences. 

Soit  y  une  écjTiation  .quéîcQaqus  -de  ia  lune,  calculée  pour  Tênoque 
t,  et  supposons  qu'on  cherche  la  valeur  j'' de  ;la  ^lèrae  équation  pour  l'époque 
t '\- ù.  L  Cela  posé,  en  supposant  dt  .constant,  /on  aura  par  le  >iiéorêinç 
de  Tayjor, 

et  le  mouvement  vrai  fie  la  lune,  Uy  dans  le  tems  Ai,  est  tëgal  au  înouve= 
ment  jnoyen,  m,  dans  je  même  tems,  plus  la  variation  <le  toutes  les  équa- 
tions {j  ' — ■  j).  En  faisant  donc  ,Ai:zr:  i  ,heure^  m  sera  le  jnoyen  mouvement 
horaire  zizSa'  Sô'',  46;   et  le 

vrai  mouvement  horaire  en   longitude,  i/ nr y?? -|- j' — y, 
où  il  faut  mettre  successivement  toutes  les  équations  ;de  jongitude  .à  la  place 
,de  y.  on  a  donc 

<A)  . .  . .  u-  m  +  ^ .  A  ^ 4-  -r^^ .  _  4-  cet. 

Il  ne  sera  pas  inutile  d'appliquer  <;ette  formule  à  une  des  équations  précéden- 
tes, par  exemple,  à  la  plus  considérable,  celle  du  centre.    En  faisant  .donc 
,6'i8'i2''^3  2  — 0,1 100 1.489  =i:-gf,      î2',5-6'',4=:o.,oo3764o9Z=f5, 
3-7", 3  ^11,0,0001 8084:=:^,         a/', 9  n:  0,00000921  m©, 
.-on  aura  (§.  204.) 

j' =::2(  .  sin  A'4- 23  o  sin  2  A'4-€.  sin  3  A'^  ©  .  sin  4  A'; 
ce   qui   donne 

.  9j— 2(.5A',cosA^4-2-23.3A'cos2A'-f  3(I.8A':Cos3A'H-4©.aA'cos4A'', 
'èdy-^dM  (Sî cos  A'  -f-  2  SB . cos 2  A' -|-  3  e , cos 3  A' -f-  4 © . cos 4 A') 
—  a  A'^  (51 .  sin  A'  4-  4  55 .  sin  2  A'  H-  9  e . ^n  3  A'  -|-  l6  © .  sin  4  A'). 
En  substituant  ces  valeurs   dans  l'équation   (A"),  il   viendra 
(B)....w:izm4-^',,  Aif(3f.cosA'~|-2  55.cos2A'-4-3g.cos3A'4-4S).cos4A0 
-]- — T- A  ^"f  Sî .  cos  A' +  a  95 . COS  2  A^-f- 3  € .  cos  3  A'-l- 4  ® .  COS  4  A') 
—  ^'.A/=(5{,sinA'+4a5cSin2A'^9e.5in3A'+i6^.sin4A0. 
Or  on  a    (§.  a 04.) 


L  I  V  R  E.    IV,    G  HA  P.     VL  S^S 

A''  — :  A  -f-V  -f-  /^>    P  ^^  —  s'i'  j  j^',  3  .  sin  a  — ii"  ,  siii  a  «^-   donc 

d  A'n:  3  A  -f-  âP'-]-  dpy   dpziz  —  OyOo6^S-igG'\da  cosa. 

En=  prçnant   pour  da  raccroissemenl   de   ranomalie    du  soleil   dans   une  iieure 

in  '/  27^' .8  zz:  0,0007  i6ô5,,  on  a  effectivement  multiplié  3a  par  —  r    on-  a-  donc 

--—  A  t  m — 0,000004^4.  Gos  a;  ce   qui    donne 

(i)  . ... .  îl  «•— —  A/.cosA'zi-o",;!  o5xosacosA''z:-o'^yo52.cos  (A^-a)-o'''",o52.cos(A'4-tt). 

La    différenlielle    de    ce    terme,    ainsi   que   ses^   produits    par    SB,  ©,  ©     sont 

iout-à-fait  insensibles^.   Le  premier   terme  3 A   est   le  moyen  mouvement  ano- 

...  ,  ,  -,      ^K  .  dA 

înalistrque  dans^  le  fems  o /.  — est  sa  vitesse,    et  -^ —  A^'Ie  moyen  rabuvemen*' 

pour"  ane    Heure  zr:  Sa' 3g^',  7 5  ni:  OjOogSo ri 36;     Le  second  terme  —  A  ^   est 

à   t 

la  quanliSé,  dont  la  somme  P  de  toutes  les  24  équations,  calculées-  avant 
Kéquation  du'  centre  y  y  augmente  dans  une'  heure  f  ou  ce  qui-  revient  au 
Rîême,.  il  est  cette  partie  du  mouvement  horaire,,  qui  résulte  des  i4  équations 
P,  ainsi  que  f — j  est  la  partie  qui  naît  de  l'équation  du^  centre  j.  La  somme 
qui  résulte-  de  P,.  est  renfermée  dans  lesi^Tab,-  JlLF'JL^XLFI IL-  En  nommant 
donc  leur  somme  ce^  on  aura—-  Aizi^'œ^  ou  le  second  terme  de  -^ — -At'ziz  «;.• 
Çuant  aux  secondes  difTérenti elles,  on  a  33A''zz:3  3P,.  parceque  33p'  est  in-- 
sensîhle,.  arnsi  qu'on  vient  de  le  voir,  et  que  le  mouvement  moyen'  9  A  est  con- 
sîant..    On    a    donc  -^—  a/ =:  ô^p^    et -—  a^  m -— —  A^^-    est    la    variatiosi: 

a  r  ot  àl^ 

horaire    de    œ>     La  partie    la   plus    considérable^  de  œ   est  celle  qui   provient 
d&  l'ëvection^  {Tah,.XLWÏIL)'.>  elle  est  4o'''cos-(2E-A)zo,,ooai939rcos=(2E- A)^ 
foutes   les  autres  équations  ensemble  ne  montent  pas  à  S"'.     On  a  donc 
dœzn  —  0,000194.  {23E.—  9A)  sin  (2E  —  A),. 

%di:  —  a  A  étant  2  a  £.  —  2  a-Q'  —  3  A  -z  65''53''—  4'  56"  -^  32' ^o''—  28''j  /''zz 

0300822^3  pour  une  heurcf- 
ee  qui  donne' 

Tr  ^^—  "^^  Ai?^~— -0,00000 16-'. sin  (2 E; — ^A-)m— 0'^,.33.sin.(WE^— A)j 

d'où  k'on   tire- 
— --^-  à;  e .-  %,  CQS  A'  z=--  .--  A  /  .■  cos'  A'  —  —  0'^,  018  .  cos  A'  sin  (2  E — A)  zr 
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—  o'',  00.9  ,  sin  %  E  —V,  009  .  sin  2  (E  —  A). 
Ces  petits  termes  ayant  les  mêmes   arguraens  E  et  E  — 'A  ,    (Jue  la  variation 
ou  l'équation  XXVI  de  longitude  {Tah.  XXXIV'^,,   et   l'équation  V  [Tah,  XI.'), 
on  les  a  réunies   à  ces  équations  XXVI  et  V  du  mouvement   horaire .    dans 
les  Tah.  LI.  XLVIL    II  ne  reste  donc  dans  régualion   (B),    gue  les   termes 

dA!  et  dM^,  et  nous  avons  trouvé 

^A^  aA       ,       ,    a*         „    , 

-^-  At—i  -— A^-f^-j-  — ^  ù.t,   donc 

0  T  dt  dt 

— — r  — —  Ar-4-2  0? —  A^-i-cetc 

dr^  ap         '  af       ^^  _        . 

.ce  qui  étan^t  substitué  en  (B),  donnera 
(C) . .  ..uzizm -f-  (-^  Ai-\-ce)  (5( .  cos  A'-f-2 93 . ces 2 A'-}- cet.) -{-?{.|^  Ai cos  A' 

—  -^  A  /  /'-^  A  /  -f-  a:  j  (21 .  sin  A'-}-  4  '^  -«in  2  A'-|-  cet.). 
En  introduisant  les  valeurs  précédentes, 

d  A. 

-     m  zr  Sa' 5-6''', 46;      -r—  A/ 1110,009501  i3ê; 
©(  ,  _£  A/  .cos  A' 1=  —  o''^,  002  .  cos  (A'—  a)  —  ô'^joSs  .  cos  (Af-f-  a% 
SI .,  «p  =ir  CB  .  0,,  T I  ;       ^  ,  œziz  ce  .  o,oo^']6;      €  .  te  zn  ^  .  o,oooiS  j 
paraeque  œ  est  donné  en  secondes  dans  les  Tab.  XLVIL  XLVÎII.  et  en   re* 
jetant   le    terme   cos  (A' — -a),    qui    est   réuni   avec  l'équation  IX  {TaL  Xn) 
dans  la  Tab.  XLFÏL   il  viendra 

(D)  . . ...  îi=:32' 56^^46 -f3'35'',.6o2. cos  A'-f  i4",  743  .cossA'H-  i'>63  .cosSA' 
-4-  0",  072 . cos ^A.'-\-.œ{p,  1 1  . cos  A'-j-o,  007 5 .  cos 2  A'-j-o?  ooo5  . co8  3A') 

—  o''^o52.cos(A'-f-«)— i"'3024^-si'^^-^''—°'^4o2.sin2A' — o'^,oi52:sin3A' 

—  o''',ooi4.sin4A'— û^(o,ooI-.sinA''~f•o,oool4■sin2A^-}-o,oooo2.sin3A0• 
Le  premier  terme  constant,  et  les  quatre  suivans  qui  ont  Fargument  A'  ou 
XXV,  sont  renfermés  dans  la  Tab.  XLIX,  où  Ton  a  retranclié  constamment 
y.  Prenant  pour    exemple    A'nt  o,    les    cinq   termes    seront   zz:  32' 56'',  4^ -j- 

3'  35'',  602  -}-  i4",  743  -f  1^',  o63  -f-  0",  0^2  —  36' 47'',  94  ;  et  en  retranchant 
2',  34' 47", 945  précisément  comme  dans  la  table=  Le  terme -o'',o52.cos(A+«), 
dont  l'argument  est  XXV  -j- 1,  se  trouve  dans  la  dernière  colonne  de  la 
Tab.XLVJl.  où  l'on  a  ajouté  la  constante  o'',8,;  ensorte  que,  pour  i\ -|- « 
zzo,    on  trouvera  dans  la    table,    —  o'',o5 -j- o'^S  iz: -f  o'',75.    Le    terme 
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#f(o,ii  .  cos  A'-I-c^^'/j  renferjjié  dan»  ïa  Tcb,  L.  a  deux  argumens,  œ  et  A'; 
le  premier  est  la  somnje   des  ,24  équations  {Tab,  XLFIL  XLFIII.)  qui,    ei^ 
négligeant    !es  termes  insensibles,    ont   été    réduites  à  20.     Mais  puisque  le» 
équations    de    la    Tjah<.  XLVIî-    o'ûX    été    augmcntéw-s  de  8'',    et  .celles   de    la 
71?-^o  XLVîîï..  de  46"ï    chaque  argument  ce   dans   la    Tah,  L,    est  irop  grand 
de  54.'^     Prenant  pour  ex.einple,    èJ-:ziq  et  <^zi:4i^'',  notre  équation  donner* 
i^\"  (o,Ti-f  o,oc^5-|-o,ooo5)zi:4i".o,  ii8iz:4''',^4'   Si   l'on  veut  faire  usage  de 
la    table   L^    il  laut    prendre    l'argument    ^\"  -\- ^[^'  :iz^'^'\    et   Ton  trouver* 
I p''', c  4  3::  4^',  84  ""}"  i^ '^    parceque    la   constante    aiouîée    est    ^" .     On    pourrait 
crx>ire,   que  les  termes  suivans  ^inA',    «in  2  A',  etc.  auraient  pu  être  compris 
dans    la   Tab.  XLÎX^   si    le    dernier    terme    i^  (0,001  .  sin  A'-|~  c?t.)    dans    la 
Tab.>  L,    qui   ont    les   mêmes   argumens    A.\  et  cBj   A'|    mais    ces    tejmes   sont 
multipliés  par  3Â'^,,  ou  d AP"  et  œ  5  A,  tandis  que  les  termes  précédens  sont 
.^luitipliés  par  8A    ou  œ?  ^es   derniers  cbangeroet  donc  de  signe,  quand  oa 
cherche  le  mouvement  pour  Kieure  pricédente,    8 A  et  cf  clevenant  négatifs; 
piàis  les  premiers   conservent   le  même  signe,    parceque  3  A-^   et  m  ô  A  sont 
positifs:  on  les  a  donc  séparés  de  ceux  des  Tab.  XLÏX,  L^  et  on  les  a  appe- 
lés  équation  du  ^ecojid  ordre,.     Les  quatre   termes  -— ■  j'^jO^-^^  .sin  A'— =•  cet.  se 
i^ouvenl   dajis   la   Tab»  LVil.  sous  le  titre  XXV,    augmentés  de  la  constante 
5",  048.    En  faiaant  A'iizgo**^    cej    termes  donnent  — i^^oi^i -\-,o%o-i5i  z:;: 
,  —  i''',oc9j    et    l'on  trouve   dans    la    table,    s''',  o43  —  i''',    0Q9  zz:  o'^,o39.     Le 
dernier  terme  — cç  (0,001 ,.  sin  A' -j- cet.),  est  renfermé  dans  la  Tab.  LVIII,  1$ 
eonstante    ajoutée"  étant    o"^obl^.     En    prena^it    pour   exemple,    œ -zz.  'à&"   et 
A''=^-0o%   notre  :équation    donnera   —  36''.;0,ooï  —  0,000031)  zz: — o'^oSS; 
4ans  la  table  on  trouvera,  .avec   les  argument  œ-x~  Si^il' zzz  jqJ\    et  A^  zz  IIP, 
:0^o54-".o'',o35zzo'',oi8.  ' 

Cette  ena]y.§e  détaillée  fera  comprendre  toutes  les  ?^utres  équations  d^ 
imouyemenl  horaire  en  longitude. 

§.  210.  Les  ternies  préœdeng  donneiit  le  mouvement  horaire  sur  l'or:- 
.hkc,  ils  €nt  donc  besoin  d'une  véduction  à  i'écliptique,  pour  donner  le  mou» 
■?y,«îu-.nt  en  longitude.  Soit  {lig^  59.)  NL  l'orbite  de  la  lune  L,  L/  soa 
iffii\&rU^e;iiaeAt   )ioi:aire    s-uj  llcjrbiiej    îmM   i'.édjplitiue,    LM    un  cercle  de  iati° 

.    ■    -  i4 ■ 
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iude,  donc  NL=ict  Pargument  de  letiiude,  MLznp  la  latitude.     Cela  posé, 
©n    aura 

9a  cos  V  cos^  NM         Nacosy 


lang  N  M  =r  tang  a  cos  v,  donc  9  .  N  M  =: 


à  cause  de  cos  a  ru  cos  N  M  cos  p.     Mais  on  a  aussi 

sin  p  zz  sin  V  sm  et  j     donc  d.NM:=i , 

9l  la  réduction  du  mouvement  horaire  à  l'écliplique,  ou  ce  qu'il  faut  retran- 
cher du  mouvement  précédent  sur  l'orbite  dxn^  pour  avoir  9.NM,  c'est- 
à  -  dire  3  a  —  d  .  N  M  n: 

à  ail. —  cosv  —  sin^vsin^a)       ^         ^  .„.«  ■    a      ■    a 

? —  ~ —z — r-r ZTaa  — dctcosvfî -f-sin  vsin^a  +  sin^vsm^a  +  cet.'t 

I  ■ —  sin^  V  sm^  a  ^  ' 

et   en   exprimant  sin^  a,    sin^  a,  par  cos  2  a  et  cos  4  a, 

?-daj  i->cosv(i  +  r,8jn^v-+-5sm^v)H sin^yfi+sin^vjcosîa ^„— sm^  vcosAa  > 

En  substituant    vzz5°8'46'',  on  trouvera  ,     . 

f  iz:  3  a  (05  oooooo35  -\-  o,  oo4o3869  .  cos  ia  —  0, 00000806  .  cos  4  «V 
La  valeur  moyenne  de  dam  32' 5 ô'',  46  donne 

i  ::rz  o''',  0007  "h  ?''»  9823  .  cos  2  a  —  o'\  0 1  Sg  .  cos  4  a  zz:  /^ 
et    f  changera,    à    proportion  que  le  mouvement  vrai  da  est   plus   ou  moins 
grand  que  32'56",46:  on  a  donc  ç  =  ?'•  r-T-r^-/ •     Tel  est  l'arraneement  des 

32'  ôd'  j  5 

tabies  de  Mayer.  La  Tab.  66.  renferme  e'  pou^  l'argument  aj  la  Tab.  67, 
dont    l'argument  est  d  a,    donne    le    facteur  '^^y—  par    lequel  il  faut   muU 

^plier  l'équation  de  la  Tab.  66,  pour  avoir  f. 

Dans    les    tables   de   M,  Biirg,    la   réduction    est   regardée  comme  une 
équation    du   mouvement    horaire,    et    calculée    comme   les   autres    (§.  209.), 
La  réduction   est  (§.  204.)  R  zz  —  6' 46"',  8  .  sin  2  a.     En  faisant  donc 
^i6'\S  zzz  b'\   et  en  parties  du  rayon,  0,001972222  zz:  ô,- 
•n  aura    -— A^zz— aZ'da  cos  a,     et    ^^  a  i^  ziz -\- ^  b'' d  a'^  s'm  2  a. 
Or  le  vrai  mouvement  horaire  de  la  lune  relativement  aux  noeuds,  9a,    est 
égal  au  mouvement  moyen,  plus  la  somme  des  équations  du  mouvement  hc- 
Faire.     Mais  ces  équations  sont  réunies,    dans  les  tables,  au  mouvement  mo- 
yen   zz  32' 56'', 46  (g.   20^,).     En    nommant   donc   œ   la  somme   des  équations 
^n   moavejment  horaire  «n  longitude,    tirées  des  tables,    et  le  moyea  m®iîvê- 
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ment  horaire  relativement  aux  noeuds,  33''4'',4  ^^  ^9'^4"i4  ^^  «^"z  c*  6n  par- 
ties  du    rayon  0,00962064^  ^=:  c,    on  aura 

a  a  =•  c  4-  (ce  —  32'56 ',  46),  donc   d  a*  —  c*  -f  a  c  («e  —  Sa^  56'',  46). 
Or   la  variation  horaire  de   la  réduction,   ou  ce   qui  revient   au  même,  la  ré- 

dtîction   du    mouvement    horaire   étaal    (%.  20Q.)    p  zz  —  Ai -| -'Aâ.    il 

Tiendra 

gzz: —  2/;c-'''cos2a-.  ib{œ~jg']6^\^6)co3ia-{-'il/^G^sin  t>a4-4^^^(<3î— 1976", 46)3111  3« 
iz:  —  7'', 8573  .  cos  2  a  —  o,oo394!|44  (^  —  '97^'''»46)  cos  2  a 
-j-o'''',  0753  .  sin  a  a -|- 0,0000759    (te — i976",4^>  sin  2  a. 
En  faisant  f=:  —  A  —  B  +  C-fD, 

C,  D,  sont  les  équations  du  second  ordre,  qui  résultent  de  da*,  et  qui  par 
conséquent  ne  changent  pas  de  signe,  comme  A  et  B,  lorsqu'il  s'agit  du 
tems  passé  (§.209.).  Or  on  a  A  1=27''', 8273. cos  2  a,  ou  cos  2a zr   ^    • — ->     donc 

T, A  .0, 005944 ....  [ce—  197  G'', 4-6) ,  r    o    of  '     dff   rti\ 

B  — ^-^-^—^ —  A^  o,  ooo5o393  [œ  —  1976'%  46), 

A''  étant  exprimé  en  seconde».     On  a  pareillement 

C 

C  i:r  o'',0753  .  sin  2  a,    ou  sinaarz—r; r- ,    donc 

'  o", 0753 

T\ c.  o, 0000759  (^^i976",46]  ,f 

D  =:  ■' -,-r—Tl znC. 0,00 1008  (a;—  1976  ,46). 

Cette  réduction  est  dans  les  table*  de  M.  Biirg,  l'équation  XXVIII.  du  moîi- 
vement  horaire.  Son  premier  terme  A,  ayant  pour  argument  a zz:  XXVIII, 
est  renfermé  dans  la  Tah.LV',  le  second  terme,  ayant  les  argumens  h!'  Qiœ^ 
dans  la  Tab.  LVl.  Le  terme  G  qui  a  le  même  argument  a,  se  trouve  dans 
la  Tah,  LVII,  sous  le  titre  XKVIII;  le  terme  D,  ayant  les  argumens  C 
et  Œy  est  renfermé  dans    \d.  Tab.  LXI.     En  prenant   pour  exemple, 

(xz=3o%    a?z=38^o"zz239o'^    on  a  A'' z=  3",  91 36^    Czz  o'',o652; 

B  zz:  3,9i36  .  o,ooo5o4  .  3i3'''',54  zz  0,00197245  .  3 13'",  54  :::^  o"',6i84; 

D  zz:  o,oooo652  .  3i3''',  54::::z:  o",  02o4^     d'où  il  vient 

?=z~A  —  B4-G-4-DIZI—  4'',4464. 
Dans  les  tables  on  trouvera  [Tab.  LF'.)^   avec  l'cirgument  azz:P,  Azz:4''',  09; 
mais    comme    on    a   ajouté   la   constante    8",    on    a    A^'zz:  —  3^', 91.     Dans   la 
Tab.  LF'L  la  somme  des   équations  œ  est  trop  grande  de   10''':    il  faut  donc 
prendre  l'ai-gument  te  zz:  38' 20".    Avec  cet  argument  et  Azz4''5i    on  trouve 
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Bzz:-^  io^\6%',  c'est-à-dire  B  zz — o'',6x',  parcequ'on  a  retranclié  lo'''  é® 
toutes  les  équations  B.  Avec  Pargumerit  XXVIii  rz  F,  oîi  trouvera  [Tab, 
LFIL)  C  ni  o''',  t4ij  ou  la  constante  ajoutée  étant  o'''',o^5  (ce  qa'on  a  oublié 
d'indiquer  au  bas  de  la  page),  C  =z -f- o'^,  066.  Avec  les  argumens  cezz: 
38' la'^  et  C— o",  î4?  on  trouvera  {Tab.  LXI.)  Dzi:— i'^aSij  mais  coJïime 
on  a  retranché  Ui  constante  2''',  599;  il  viendra  D  zz: -|- ©"jO-iS  3  donc  ?  z^* 
•~4"-44^  comme  ci-dessuSo 

%.  31  li  On  trouve  de  la  même  manière  îe  mouvement  îtcraire  en  la= 
titude/  En  prenant  pouf  exemple ,  là  plus  grande  équation  de  ialitudf 
(§•    208.) 

B=z5*8'4o'^8  .sjn  a  —  5'''„  sin  3  g~  $f .  ^in  a  —  55  .sin3c^, 
©n    aurai 

aB=:5f.ac£cosa-=3<5.3acos3a,    aaB  =z— ^^LBa^^sina  4-9^  .5a^sin3«, 

d'où  l'on  tirera  le  mouvement  horaire  en  latitude,    bzzd^A -— ,  ea  met- 

's 

tant  le  mouvement  horaire  au   Heu   de   da,   ce   qui  donnera 

^  :^  3  a  (^  cos?<r  ~  3  25  Gos  3  a)  —  • .^§{  sin  a —  9  jB  sin  3  a), 

Êa  gutstitoant  (§,   210.)    3  et  =:  c-^  =:  1 9P4'^  4  et  0^=0,0096206433    dond 
-^—0,0000462785     §1—5°  8^40'',  83     S  :=  5''3  on  aura 
hznï'SW,  i82.cosc^  —-o",  i44>^  .cos3a  —  o''', 85'ji  .sina-l-o'', 0021  .sin3àj 
€Ù'   il    ftut    obterver    que    les    deux  derniers  termes  j    étant   les  équations    dà 
second   degré,    îïc  changent  pas  de  signe  pour  l'heure  antérieure  à  l'époque, 
î^es  deux  premiers  termes  sont  renfermés  dans  la  Tab.  LXII,  les  deux  der- 
miers  dans  la   Tab.LXV.    Mais  comme  nous  avons  supposé  3  a  égal  au  moïs- 
Yement    moyen  z=:c>     au  lieu  du   mouvement   vrai  3a'  qui  est  donné   par   le 
%.  209.  il   faut  multiplier  a  a  par— z=:Nj  et  3à^    par  (-— )  11:  N^:    on   irou- 
▼e  les   facteurs   N,  IN",  dans  la  Tah.  LXFL 

§.  2Ï2.  On  a  vu  dans  le  Livre  IK  du  Totne  L  de  cet  ouvrage,  îa 
Ihéorie  des  paralla^^es  traitée  dans  tout  son  détail.  Les  méthodes  qu'on  y  trouve^ 
©nt  été  employées  dans  le  tems  moderne  avec  le  plus  grand  succès  à  l'égard 
de  la  lune.  L'équation  (I.  §.  202,  2o3«)  donne  immédiatement  la  parallaxe 
de  ia  ittûç  «0U5  réi|ualeur  ^^  (p^    cç  «jui  est  la  parallaxe  horizontale  pour 
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les  îîelix  sons  Féquaileur ,  que  la  lune  avait  dans  Tinstant  de  Tobservation. 
Mais  la  distance  de  !a  lune  élant  variable,  à  cause  du  mouvement  elliptique 
et  de  raclîon  du  soleil,  sa  parallaxe  djit  nécessairement  éprouver  des  chan* 
gemens  analogues.  Il  j  a  donc  une  certaine  valeur  moyenne  de  la  parallaxe 
équatorialc ,  qu'il  faut  déterminer  avec  la  plus  grande  précision  ^  parceque 
t'est  la  quantité  absolue,  ou  le  coefficient  constant  duquel  dépendent  toutes 
les  corrections;  et  il  parait  naturel,  de  choisir  pour  cet  effet  la  parallaxe  de 
la  lune  à  sa  moyenne  distance  qui  est  égale  au  demi-grand  axe  de  son  orbite 
elliptique»  Il  serait  aisé  de  déterriiiner  cet  axe,  si  la  lune  n'était  déplacée 
■pcLï  l'attraction  an  soleil,  d'où  il  résulte  que  sa  vraie  distance  n'e«t  jamais 
celle  qui  convient  à  la  théorie  elliptique.  La  détermination  de  la  parallaxe 
moyenne  demande  donc  des  recherches  pénibles,  et  nous  allons  donner  une 
idée  du  procédé,  par  lequel  ôft  peut  îa  conclure  des  observationSô 

En  nommant  c  la  distance  moyenne  de  la  lune  à  la  terre,  ou  le 
demi-axe  de  son  ellipse,  œ  la  parallaxe  équatoriale  qtii  répond  à  c,  r  la  dis-' 
tance  de  la  lune  dans  l'instant  d'une  observation,  cè'  la  parallaxe  équatoriale 
qui  lui  convient:  on  a  (L  §.  2o3. )  tp  :=:  — ,  ce'  =  — ,  le  demi-diamètre  de  l'é- 
^uateur  terrestre  étant  pris  pour  unité.  Or  l'excentricité  7  de  l'orbite  elli- 
ptique  étant  connue  i§.  i97-)>  ^t  l'anomalie  vraie  v  étant  donnée  dans  les  ta- 
Î)le5i   on  aura   (€.  i  iû.  (7)1    — z= hl    ,,    donc  œzn ^     Il  est 

.     '  ^■^         ^    ^J        c  3  —  Tcost;        <s  i  —  vCost; 

vrai  que  ce  n'est  pas  tout-à-tait  la  parallaxe  moyenne  qu'on  cherche,  parce- 
que t  et  ce'  n'ont  pas  exactement  les  valeurs  conformes  à  la  théorie  ellipti- 
que ,  r  dépendant  non  seulement  de  v,  rtiais  aussi  de  l'action  du  soleil* 
Mais  comme  l'eifêt  en  est  tantôt  une  augmentation  ,  tantôt  une  diminution 
de  r,  le  milieu  pris  entre  un  grand  nombre"  de  résultats,  trouvés  de  la  ma- 
nière précédente,  différera  peu  de  la  valeur  exacte,  et  il  sera  corrigé  par  le 
jrocé^ié  suivant,  La  théorie  physique  nous  apprend  les  argumens  et  la  forme 
7  des  corrections  de  la  parallaxe,  qui  résultent  de  l'action  du  soleil,  quoiqu'elle 
iie  donne  pas  exactement  leurs  coefficieïis  qui  dépendent  de  œ^  cependant  le 
rapport  qui  existe  entre  ces  coëfFiciens,  est  «sses  connu,  pour  indiquer  ceux 
qui  sont  les  plus  considérables.  En  les  nun-mant  a,  p,  etc.  la  parallaxe  corrigée 
iera  dénuée  par  une  série  de  cette  iorine^  6b' ~::a?4^ft  eu»  A -|-(3cos  B-^  cet» 
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On  choisira  denc  des  o]?servations  ,  où  ces  A  et  cos  B  sont  nuls,  ou 
a  cos  A -j-(3  cosBzzo:  alors  on  pourra  supposer  sans  erreur  sensible  œ'zziœ} 
la  valeur  de  œ  qu'on  trouvera  par  ce  procédé,  suffira  donc  pour  déter- 
miner exactement  les  coefficiens  a,  p,  etc.  Gela  posé,  on  pourra  calcu- 
ler, avec  les  argumens  A,  B,  etc.  et  les  coefficiens  a,  p,  etc.  les  correction* 
qui  conviennent  à  une  observation  quelconque  de  œ\  dont  la  somme,  étant 
retranchée  de  œ\  donnera  la  valeur  exacte  de  œ, 

§.  2x3.  La  parallaxe  de  la  lune  est  si  considérable,  que  les  astrono- 
mes grecs  d'Alexandrie  Pavaient  déjà  déterminée  avec  quelque  précision. 
Suivant  Hipparque,  la  plus  grande  parrallaxe  est  55^  3o^\  la  plus  petite  47'3o'*'. 
Ptolémée  trouva  les  distances  de  la  lune  dans  les  quadratures ,  égales  à 
431  et  32^  demi-diamètres  de  la  terre,  dans  les  syzygies  64|  et  53l  (^);  ce 
qui  donne  les  parallaxes  79' 38"  et  io/{f  ^2''^  dans  les  quadratures,  et  dans 
les  syzygies  53' 34^',  63' 5i":  ces  dernières  valeurs  approchent  beaucoup  de 
la  vérité.  L'an  1284,  Alfonse  X,  roi  de  Gastille,  trouva  par  le  calcul,  la 
plus  grande  parallaxe  :zr63' 17''',  la  plus  petite  zz  53' 19'',  à  peu  près  comme 
Ptolémée;  ce  résultat  est  plus  exact,  que  celui  trouvé  ensuite  par  Copernic, 
Tycho  et  Kepler.  La  plus  grande  parallaxe  est  suivant  Lalande  zzôi'ag", 
la  plus  petite  iz:53'5i'';  suivant  Mayer,  6i'3/\  ôJ'o^",  et  la  moyenne,  dé- 
signée ci-dessus  par  œ,  zn  5^  1 1". 

Suivant  M.  Biirg,  la  parallaxe  moyenne  sous  l'équateur  eit  67'  i'' ;  et 
elle  varie,  par  la  nature  de  l'ellipse,  de  54' 3'',  5  à  60'  18",  5.  En  effet,  si 
l'on  fait  7  =1:  o,o55o27j  œz^S^^^^  la  vraie  parallaxe  sous  l'équateur  znc^f 
la  distance  moyenne  de  la  lune  à  la  terre  rzi,  le  rayon  vecteur  elliptique 
zz  z,    on  aura  sin  a?;sin  a;' :  :  ^  :  ;,   donc 

sui  œ'  =z  -~~  —  — --  (1+7  cos  A)  (§.  1 29.  (7)), 

A  étant  l'anomalie  vraie,  comptée   du  périgée.    En  nommant  donc    -—  zz 

I,  0080372  :zz§l ,   on  aura 

sin  œ'  =1  se  (i  -j-  7  cos  A}  sin  ce  zr  5£  (i  -|-  7  cos  A)  û5  (  i ^  -f"  cet- j 

donc  a   cause    de  œznsmœ  -A-- ^. 


(t)  AJmag-  Lib.  V^  Cap.  i3. 
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•11  en  faisant  pour  abréger, 

<e'  :zi  5t  œ  (P  +  Q  tos  A  +  R  cos  2  A  -f-  S  cos  3  A), 

©n   trouvera 

SlP  —  i,  003037675  ?[Q  =  0,  o55t9924;  SI R  =  o»oooooo2î|  donc 

(1) œ'  =  57'ii^39  4-i88'^  27  ,  cos  A -f  cet. 

Comme   Fanomalie  vraie  A  a  déjà  été  calculée  à  l'aide  des  tables  précédentes, 
savoir  A  —  A'-f-équ.  du  centre  (§.  204.),  Tcquation  (i)  serait  beaucoup  plus 
«impie    que    celle  employée    dans    les   tables,    où  Ton  a   pris    pour  argument 
i'anomalie  moyenne   corrigée  A'.  En  effet,  on  a  (§.    i38.    (G') 
-z—i  —7  cos  A'  -f  ~(i  —cos  2A')-|-^^^(<^^S'^'  ~  cos  3  A') -h  cet.,  donc 
-  iz:  I  4- 7  cos  A' -4- —  (cos  2  A' —  i)  4- ^^3  (cos  3  A' —  cos  A') 

4-  y"  cos=  A'  4-  73  cos  A'  (cos  2  A'  —  i)  4-  'i'^  cos^  A', 
J  ~  I  4.37  cos  A',   parceque  — 3  est  multiplié   par  œ^.  Cela  donne 


te  5  14. 7(1.—  ^)  cosA'  +  7'  cos  2  A' -|-|- 73  cos  3  A' -4  *    7  cos  A'?, 
En  substituant   donc  œ-zz^^'  i/',  7  =:  o,  0560273  on  aura 

ie'^zi:  o,  00027507B3    ,--  7  m  o,  ooooo5o4S6;*    donc 
(2)  ...  :  œ'zn^i  \"  ^  188", 193  .  cos  A'-f  io'',;i59.cûs  2  A' 4-o",64i  .cos3A'^ 
elle  esf  dans   la   Tab.  XXXIX.  de   M.  Biirg, 

«e' =1:  57'  1'' 4-  187'',  3  .  cos  A' 4- 10"  .  cos  2  A' 4  o^2  .  cos  3  A'. 

Les  perturbations  de  la  lune  étant  dues  à  la  force,  avec  laquelle 
elle  est  attirée  par  le  sOÎeii,  elles  doivent  nécessairement  altérer  ssl  dislance 
à  la  terré,  ou  sa  parallaxe,  d'autant  plus  que  1;  la  force  perturbatrice  est 
plus  grande,  ou  que  le  soleil  est  plus  près  de  -la  lune,  ce  qui  dépend  de  a, 
A,  et  E,  2)  que  la  lune  est  plus  p;ès  de  i'écliptique,  ce  qui  dépend  de  sa 
distance  au  noeud:  ainsi  les  argumens  des  corrections  de  la  parallaxe  seront 
-composés  de  a,   A,  E,  et  C— Q   ou  C  4-N5  de  sorte  que  la  parallaxe  dépend 
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àes  mêmes  argumens  que  la  longitude^  jj^ais  d'v.nB  antre  manier©.  Soit  {Ftg.  85.) 

IT   TorM^e  de  la  îune  autour  de  la  terre  en  S,  et  supposons  que  l'altractioa 

du  soleil  I  transporte  la  lune  de  T    en  O,  TO  étant,  upe  fonction  des  argu» 

mens   precëdens.     En  nommant  0   un  de  ces  argumens ,    on  a  vu   que  toutes 

les   équations   de  longitude  ont   la  forme  G  sin  $i,   ce  qui  donne  l'angle  TSP, 

T  P                            î             ,                                                                                                                àr 
OU  — -; .    Or  œ  zn  — ,  r  éi«ïït  le  ra}on    -vecteur  TS:  on  a  donc  ô^erzz s 

Mais  T  P  :  FO  :  :  r .  G  sin  '^  :  dr  :  :  sin  O  :  cos  0^    d'où  il  est  à  présumer ,    qu« 

dr  et  dœ  seront  fonctions  des  cosinus  des  nièmes  argumens,  dont  dc  renfer^ 

me  les  sinus»     Il  en  résulte,   que  dœ  est    nul^   lorsque  dt   est  un  maximum^ 

«t  réciproquement^    parceque  ces  deux  équations    sont  données    par  les  deujf 

€otés   perpendiculaires  du  triangle  T  PO.  En  etFèt^  la  lune  étant  en  i^  elle  dé? 

€rira  l'arc  ^T  en  vertu  de  raction  du  soleil,  les  distances  et,  ST,  n'éprouvant 

aucun  changement,  parceque  IT  est  tangente  àJ'orbite»  Dans  la  conjonction  Q 

la  lune  est  attirée  suivant  Q  1,   l'équation  de  la  distance  ou  de  la  parallaxe  est 

un   maximum f    mais    la  longitude   n'éprouve    aucune  aliération.     L^   paralla^® 

ainsi  corrigée,  sous  l'équateur,    est  suivant  les  tables  de  M..  Biirg, 

œ'  —  b^'i"-^{ id"/,  3-.CÛS  A'  ^  ï o'' . cos 2  A' -j-  o'',  2 , cm  i  A';  (^ XXIX) 

-f  (3^",3;cos(2E  — A)-|-.o^3.cos2(2E— A)>,(Eyection,  XL) 

—  (  1  ".  cos  E  —  26'^ .  cos  2  E  —  o",  2  .  cos  i  E)  Variation,  XLÏ) 

—  0'%  3  ,  cos.G  i  XLIL)  !,Equ,  L)  —  (o'^.  2 .  cos  (E— A  ■-|-2".cos2iE— A))(Equ,4',) 
"^o'\  1 .  coi^  îE-j-A)(Equ.  VIL)  •4-o'^  2..  cos:A — a)  (IX  -\-o'\  7 . cds(2 £•.-]-«) (^X) 
4-  o'',  8.cos(2E— a)(XÏ  -f-i^'.cosf  2E— A+a;(Xlil)-4-o'V6.cos^2E— A-aj(Xiy) 
-^-  i/\  4 .  cos,(0  -f  N)  ^XVnij  -^  o",  8 .  cos  (  i  c'-K  2  _N'  —  A';  (XXVII  ). 

La  parallaxe  équatoriale  w^  donne  la  parallaxe  horizontale  H,  pour 
chaque  lieu  dont  la  distance  z  au  centre  d^  la  terre  est  donnée,,  lizziœ' z%  la 
paiailaxe  moyenne  d'un  lieu  est  donc  zzs.ô^'i".,  toujours  plus  petite  que 
celle  BOUS  l'équateur,.  Enfin  ii  donnera  la  parallaxe  pour  une  liaiiteujr  quel/- 
eonqa€.  *' 

La  distance  de  la  lune  à  la  Jerre  résulte  immédiatement  de  sa  paral- 
laxe: elle  est  en  parties  du  rayon  de  la  terre,  riz:- —  .  Le  mouvement  elli- 
ptiuue,  et  les  perturbations  produites  par  l'action  du  aoieil,  la  font  varier  de 
53'  à  6/:  d'où  il  résulte  la  plus  grande  disian ce  de  la  lune  zn  -  :  \^, zr::64,b65'g 
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rayons  de  h  ferre,  la  plus  petite  =:-^— ,=  55,45o5;  et  la  moyenne  distance 
—  60  rayons  de  la  terre.  Si  Ton  veut  exprimer  ces  quantités  en  lieues,  dont 
25  font  un  degré  de  lequateur,  on  aura  le  demi-diamètre  de  l'équateur  terre« 
.tre  -57*i/4r48^/^..z=57,.c)5777...x.5zz:,43p-,39  Heues;  d'où  il  viendra 
la  distance  moyenne  dç  ia  lune  -  S'^g/^i,  4  lieues ,  qui  peut  varier  de  79427 
à  92913  iieues. 
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CHAPITRE      VIL 
rùsseurdelaLune» 

f»  214.  -fi-^a  disiance  ou  la  parallaxe  d'un  asti-Cj  son  diamètre  apparent, 
el  sa  grosseur  réeile,  sont  teîiemenî  liées  ensemble  que,  deux  de  ces  quaniitéê 
étant  données,  on  trouve  immédiatement  la  troisième.  Soient  {Fig.  60.)  G,  L^ 
les  centres,  CT11Z2,  L/zzR,  les  demi-diamèlres  de  la  terre  et  de  la  lune^ 
LCmr  leur  distance,  et  C/^LT,  tangentes  aux  surfaces  de  la  lune  et  de  la 
ierre:  cela  posé,  JuQlzizq  esX  le  demi-c!iamètre  de  la  lune,  vu  du  centre  de  la  terre, 
©u  le  demi-diamètre  central,  CLTuiH  sa  parallaxe  horizontale  qui  convirent 
à  la  hauteur  du  pôle  du  lieu  T^  ou  au  rajon  CTzz^,  et  à  la  dislance  r;  c'est 
donc  la  parallaxe  équatoriale  œ,  si  T  est  un  lieu  dans  l'équateur.  En  prenant 
doac  pour  Funité  des  distances  le  demi-diamètre  de  l'équateur,  on  aura 

^rr.  —  5ii!r:£B,sir:—  ,ourzz  —  zzz  —  - 

sm  p  ou  ^'-^  -— -  =r  — ,  donc  ?  zn  ii  œ^  et  R  =  —  zz  -7  *     - 

cVsl-à-direj  le  rrai  diamètre  de  l-a  lune  est  au  diamètre  de  l'équateur  ferreslre 
ou  à  tel  autre  diasuètrc  de  la  ïç,^^^^  comme  le  diamètre  apparent  de  la  lune 
est  à  la  parallaxe  horizontsls  sous  l'équateur  ou  dans  un  lieu  donné.  Pour 
trouver  le  vrai  diaHiètre  de  îa  lune ,  en  n'a  donc  qu'à  tirer  des  tables  sa  pa- 
rallaxe horiaontale,  et  à  observer  son  diamètre  apparent  dans  l'instant,  pour 
lequel  on  a  calculé  la  parailajie.  Le  rapport  entre  la  parallaxe  équatoriale  et 
le  diamètre  central  de  la  lune  est  donc  constant^  et  l'on  a  trouvé  par  le  milieu 
i'un  grand  nombre  d'observations ,   que  ce  rapport  —  zz  R  est  à  très-peu  près 

3  .  .     .  , 

—  ,  ou  suivant  M.  Vih.ig.^op.^i^^,  Ea  multipliant  donc  une  parallaxe  equatorialt 
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donnée,  par  —  -zz  0,27293,   on  aura  le  demi-diarnètre  central  ^  pour  le  même 

es 
instant:   on  le  trouve  dans  la  Tab.  XLIIJ.  de  M.  Biïrg,  où  ks  nombres  de  la 

seconde  colonne,  divisés   par  ceux  de  la  première,    donnent  le  quotient  con- 

âtant  o/^7^93. 

Le    ^rai  diamètre   de  la  lune   est  donc  0,27293    diamètres   de  l'équateur 

terrestre^  sa  surface  est  (0,27293)^=2:0,0744908=1= —-—r  de  celle  de  la  terre;  et  - 
son  t^olume  est  To, 27203)2  :ii:  0,0203308  zz --—  de  celui  de  la  terre:   d'où  il 

4951065 

est  aisé  d'exprimer  la  grosseur  de  la  lune  en  lieues  ou  telle  autre  mesure. 

§.  21 5.  Pour  calculer  des  éclipses  et  des  occultations  d'étoiles  par  la 
lune,  il  est  nécessaire  de  connaître  le  diamètre  de  la  lune,  tel  qu'il  paraîtra 
dans  un  lieu  donné  et  dans  un  tems  donné.  Le  wliamètre  central  de  la  lune 
est  2  f  zz  £5.0, 54586:  en  faisant  donc  cb  zz  53',  ce  zn  5^,1",  tezzôs',  on 
aura  le  plus  petit  diamètre  central  de  la  lune  zz  28' 55",  84;  le  diamètre  moyen 
zz3i'7''',4;  eS:  le  plus  grand  zz33''5o''',6.  C'est  le  diamètre  géoceiitrlgue  qu'il 
ne  faut  pas  confondre  avec  le  diamètre,  vu  de  la  surface  de  la  terre.  En  sup- 
posant même  que,  pendant  une  rotation  de  la  terre,  là  distance  de  la  lune  au 
centre  de  la  terre  ne  change  pas  sensiblement,  il  est  impossible  que  sa  dis- 
tance à  un  point  donné  de  la  surface  de  la  terre  reste  constamment  la  même^ 
et  son  diamètre  apparent  doit  nécessairement  changer  en  raison  inverse  de  la 
distance.  Supposons  {Fig.  61.)  que  T  soit  le  centre,  M  un  point  de  la  sur- 
face de  la  terre ,  et  que  le  centre  de  la  lune  prenne  sucessivement  les  posi- 
tions L,  l,  X,  par  la  rotation  de  la  terre:  alors  on  a  LTzz/TzzXT,  ot 
en    nommant    2  o[    le  diamètre  apparent  de   la   lune  à  la   hauteur  l,    on  aura 

T  Z 

f  :  f' ::  M/:  T/,  ou  /zz —-- f.  Il  est  donc  clair,  que  le  diamètre  apparent 
sera  le  plus  grand  au  zénit  X,  et  le  plus  petit  dans  l'horizon  L,  parceque 
MX  <  M/  et  M/<  ML.  Le  diamètre  de  la  lune,  vu  d'un  lieu  M,  dans  l'ho- 
rizon duquel  elle  est  en  L,  ou  son  diamètre  horizontal  est  au  diamètre  central, 
comme  TL  est  à  ML.  En  faisant  donc  TM=z:i,  TL  est  à  peu  près  zz  60 
(§.  2i3.),  partant  ML  zz^^eo^—  1)  zz  60  —  ^,  et  TL  :  ML  ::  i  :  1  — £-: 
denu,  f  étant  environ  î5^  dont  la  7200  me  pnrtie  est  o",  12,  il  suit  que  .la 
diiréren£9  entre  les  dsux  diamètres,  central  et  horisontal,  est  insensible. 


^ 
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§.  216.  A  mesure  qne  la  lune  s'éiève  au  dessus  de  l'horizon,  elle  ap- 
proche de  l'observalear  en  M,  et  par  CGiisé^iusnt  son  diamèlre  apparent  aug- 
Bienie.  En.  effet,  on  a 


T  Z  •     sin  X  M  Z 


MZ  '  siiî  XTZ  * 

"KMI  znijo*  —  ô^  étant    la   distance    apparente  au  zénit,    et  XT/izr  90*  —  0  la 
distance  vraie.  On  a  donc 

?  =  ?  7:77:7  j  et  e'  —  ?  :=  0-  ~  e 


La  correction  du  demi-diamèlrej  ou  ce  qu'il  faut  ajouter  au  demi-diamètre  ho- 
rizontal ou  central  f,  pour  avoir  le  demi-diamètre  apparent  à  la  hauteur  é  ou 

6\  est  donc 

■  .1 

(ij  .  .  .  .  cr  zn  — —  .  sm .  sm  ■ • 

^  COS  ^22 

En  nommant  H  la  parallaxe  horizontale,  h  la  parallaxe  de  hauteur,  et  en 
développant  jusqu'au  carré  de  H,  ce  qui  suffît  ici,  on  aura  hzi:lîcoê&% 
et  ô'  =:  ^  —  h^  donc  ,  , 

?Hrtang$cos(é— A)— -  cos^e'j:=zpH/'sin0-|-Hsin^O-^ cos"n, 

©u  en  mettant  (§.   214.)  —£__  —  3,  66394.^  ==:«?  à  la  place  de   B, 

(2)  .  .  . .  cr  zz  7/  f  I  P  sin  (I  -j-  —  ^^  (i  —  3  cos  20)  j,     - 

Si  l'on  veut  exprimer  (1)  par  la  hauteur  apparente  $\  on  a  ^  zz  ô-' -f- /z  in: 
i'  -}-  «  ^  cos  /,  donc 

^  =  -ifer,  »i«  r^'  +  -)  =  — ^  -^,  fain  9'  +  i  f  cos=  «'  ) 

i=:72  ?^  [sin  ô'-j-w  ^  sin^ô'-j ^cos^ôM,    oh 

(3)  . . . .  (T  zz  72  ?  ^e  sin  ô*  -]-  I  e^  (3  —  cos  2  ù')\ 
ijn  prenant  la  valeur  ç  ^z  17' zz  o,  oo494-^i>   on  aura  à  très-peu  près 

0"  =  ^I^Y^  22  .  0,  oo5  .  sin  ô'  =1  iS'',  7  .  sin  ô\ 
d'où  l'on  voit,  que  le  diamètre  apparent  de  la  lune  peut  augmenter  de  S^^' 
depuis  l'horizon  jusqu'au  zénit» 
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§.  217.  La  proposilion  précéuente,  que  la  grosseur  apparente  de  la 
lune  croil  avec  sa  hauteur,  parait  contraire  à  une  expérience  généralement 
connue,  qui  nous  fait  croire  que  la  lune  paraît  la  plus  grande  à  l'horison. 
En  mesurant  le  diamètre  de  la  lune  avec  des  micromètres,  ou  en  la  regar- 
dant avec  des  lunettes,  on  voit  qu'on  s'est  trompé,  et  que  le  diamètre  au- 
gmente effectivement  avec  la  hauteur,  dans  le  rapport  qui  vient  d'être  prouvé: 
il  s'en  suit,  que  cette  illusion  optique  cesse,  dès  qu'on  regarde  la  lune  isolée, 
et  que  par  conséquent  elle  provient  des  objets  qui  environnent  la  lune,  et 
avec  lesquels  on  la-  compare  sans  le  savoir.  On  sait  que  chaque  objet  paraît 
moins  grand,  s'il  est  isolé,  ou  suspendu  en  l'air:  tme  colonne  à  côté  d'un 
grand  bâtiment  paraît  être  plus  grande,  que  dans  une  place  vide;  ainsi  la 
lune  paraîtra  plus  grande  à  l'horizon,  étant  environnée  d'une  foule  d'autres 
objets.  Il  faut  cependant  convenir,  que  cela  n'ejspiique  pas,  pourquoi  la  mêm® 
illusion  a  lieu   sur  mer,  où  l'horizon  est  libre. 

Suivant  une  autre  explication,  donnée  déjà  par  Ptolémée  (0?  cette 
illusion  vient  de  ce  que  nous  croyons  la  lune  à  l'horizon,  plus  éloignée  qu'au 
zénit:  nous  sommes  dans  le  même  cas,  que  lorsque  nous  prenons  vme  mouche 
qui  passe  devant  nos  yeux,  pour  un  oiseau,  porceque  nous  lui  attribuons 
une  grande  distance.  La  question  est  donc,  pourquoi  nous  croyons  la  lune 
à  l'horizon  plus  éloignée;  et  la  réponse  ordinaire  est,  que  c'est  parceque  la 
lune  nous  paraît  derrière  une  foule  d'objets  terrestres,  tandis  qu'au  zénit 
rifin  ne  se  présente  enti'e  l'oeil  et  la  lune.  Mais  comme  la  même  illusion  a 
lieu  sur  mer,  une  raison  plus  juste  est  peut-être  la  faiblesse  de  la  lumière 
de  ,1a  lune  à  l'horizon  qui,  suivant  les  principes  de  la  perspective  aérienne, 
la  fait  paraître  plus  éloignée.  Il  est  aussi  probable,  que  les  vapeurs  de  l'ho- 
rizon produisent  une  irradiation,  qui  fait  paraître  la  lune,  ainsi  que  les 
étoiles,  plus  grande  à  la  vue  simple  qu'avec  des  télescopes.  Une  raison  plus 
importante  est  peut-être  l'expérience  connue  de  tout  le  monde,  que  le  ciel 
ne  paraît  pas  comme  un  hémisphère,  mais  comme  une  voûte  surbaissée,  dont 
le  rayon   de  la  base,    suivant  quelques    observations,    est  trois    à  quatre  fois 

(i)  u4hnag.  Lib.  IX.  Cap.  a.  , ,DistaDtiae  majores  ad  horizonteni  Tisibus  modg  apparent,  «t  lai-o 
Boies  iq  medii  coeli  iocatioaijbus". 
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plus  grand  que  la  hauteur:  la  lune   nous  paraîtra  donc  moins   éloignée  au  zé- 
îîit  qu'à  l'horizon. 

Enfin  on  a  expliqué  cette  illusion  par  la  construction  de  notr&  oeil: 
ei  cette  explication  serait  sans  doute  îa  plus  satisfaisante,  si  les  observations, 
sur  lesquelles  elle  est  fondée,  étaient  mieux  constatées.  On  a  dit  que  l'oeil 
ressemble  à  une  lentille  achromatique,  arec  cette  différence,  que  son  ouver- 
ture est  variable,  en  se  rétrécissant  ou  dilatant,  à  mesure  que  la  lumière  est 
plus  ou  moins  forte.  Notre  oeil  voit  donc  la  lune,  lorsqu'elle  a  son  plus  bel 
éclat  au  zénit,  par  une  ouverture  plus  petite,  que  la  luîie  afïaiblie  par  les 
vapeurs  de  l'horizon,  Or,  dit-on,  l'expérience  nous  apprend,  que  l'image  d'uB. 
objet  luisant,  formée  par  une  lentille  achromatique,  à  la  même  distance, 
est  plus  grande,  à  mesure  que  l'ouverture  est  plus  large:  l'image  de  la  lune, 
projetée  sur  la  rétine,  sera  donc  plus  grande  à  l'horizon,  où  nous  la  regardons 
I  travers  unç  ouYcrture  plus  large,  qu'au  zénit  où  la  prunelle  s&  rétrécit. 
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Rotation    de    l  a    lu  n  e. 


§.  218.  £_ia  surface  de  îa  Inné  est  consîammenf  couverie  de  iaclies 
|3Îus  ou  moins  grandes,  qu'on  reconnaît  aisément  à  la  vue  simple.  Peu  de 
fems  après  i'inveniion  des  lunettes  on  dressa  des  caries  de  la  lune  qui,  étant 
comparées  avec  des  observations  posiérieures,  fournirent  le  moyen  de  parve- 
nir à  une  connaissance  e.xacte  du  changement  des  tacîies.  On  aperçut  sans 
peine,  qu'en  faisant  abstraction  de  quelques  exceptions  peu  considérables,  les 
taches  sont  invariables,  et  que  leur  situation  relativement  à  Toeil  ne  change 
point,  ensorie  qu'on  voit  constamment  les  mêmes  taches,  et  que  la  lune  nous 
présente  toujours  îa  rnêm^e  face.  Si  c'était  vrai  à  la  rigueur,  il  en  résulterait 
que  la  tune,  dans  le  tems  d'une  révolution  autour  de  la  terre,  tourne  une 
fois  sur  un  axe,  perpendiculaire  au  plan  de  son  orbite,  et  que  les  vitesses 
angulaires  de  ces  deux  mouvemensi  sont  exactement  égales:  car  dans  aucun  autre 
cas  il  n'est  possible,  que  nous  voyions  constamment  la  même  partie  de  la  lune. 
Mais  des  observations  plus  détaillées  ont  prouvé,  que  cela  est  sujet  à  quel- 
ejues  exceptions.  Des  taches  qu'on  voit  très-près  du  bord  de  la  lune ,  sortent 
da  disque  visible,  après  s'être  approchées  du  bord,  tandis  qu'au  bord  opposé 
d'autres  taches  entrent  dans  le  disque.  Ce  phénomène  arrive  tantôt  au  bord  orien- 
tal et  occidental,  tantôt  au  bord  boiéal  e\  austral^  et  cette  inégalité  apparente 
de  la  rotation  de  la  lune  est  appelée  sa  Ubration:  il  est  aisé  de  l'expliquer  de 
la  manière  suivante.  Toutes  les  rotations  des  corps  célestes,  que  nous  pouvons 
observer,  étant  parfaîtem^ent  uniformes,  il  faut  supposer  qu'il  en  est  de  même" 
de  celle  de  la  lunej  et  les  observations  l'ont  confirmé.  Mais  le  mouvement 
de  la  luae  daji&  son  orbite  étant  très-inégal ,  il  ca  résultera   c^u'ea   général 
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la  lune  nous  présentera  toujours  la  même  face,  si  la  période  de. sa  rotalion 
est  égale  au  mois  sidéral  j  mais  les  taches  sur  le  bord  oriental  ou  occidental 
disparaîtront,  si  le  mouvement  de  la  lune  dans  son  orbite  est  plus  ou  moins 
vite  que  le  mouvement  moyen.  D'ailleurs,  si  Taxe  de  rotation  n'est  pas  exa- 
ctement perpendiculaire  au  plan  de  l'orbite,  les  tacîies  au  bord  supérieur  ou 
inférieur  disparaîtront,  à  mesure  que  la  lun,B  s'éloigne  du  noeud  ascendant 
du  descendant  de  son  équateur.  Il  faut  y  ajouter  deux  autres  causes,  dont  l'une 
est  purement  optique  comme  les  précédentes,  au  lieu  que  l'autre  est  physique. 
Quand  même  la  lune  dirigerait  constamment  la  même  moitié  vers  le  centre 
de  la  terre,  ensorte  que  la  droite  joignant  les  centres  de  la  lune  et  de  la  terre 
rencontrât  toujours  le  disque  lunaire  dans  le  même  point;  l'oeil  placé  sur  la 
surface  de  la  terre,  se  trouverait  tantôt  d'un  côté  de  cette  ligne,  tantôt  de  l'au- 
tre, à  cause  du  mouvement  diurne  de  la  terre,  ensorte  que  la  lune  lui  paraî- 
trait faire,  dans  une  journée,  des  oscillations  dans  le  sens  de  la  rotation  de 
îa  terre;  et  il  est  aisé  de  voir  que  cet  effet  n'est  autre  chose  que  la  parallaxe. 
Enfin,  si  la  lune  n'est  pas  une  sphère  homogène,  ses  parties  plus  élevées  ou 
plus  denses  seront  attirées  plus  fortement  par  la  terre,  d'où  il  résultera  des 
inégalités  réelles  de  sa  rotation.  Ainsi  les  oscillations  de  la  lune  sont  de 
quatre  espèces,  dont  la  dernière  est  un  effet  physique,  ou  une  inégalité 
réelle j  les  trois  autres,  n'étant  qu'apparentes,  sont  composées  de  la  li- 
bration  diurne,  la  libralion  en  longitude  et  en  latitude,  la  période  des  deux 
dernières  étant  le  mois. 

§.  2ig.  Les  élémens  de  îa  rotation  de  la  lune,  ou  la  position  de  soa 
équateur,  c'est-à-dire,  les  points  où  il  traverse  l'écliptique,  les  noeuds,  et  l'angle 
formé  par  ces  deux  plans,  Y  inclinaison ,  se  trouvent  par  les  mêmes  méihodes 
qui  ont  été  employées  pour  le  soleil  (§.  162.  suiv.).  Mais  comme  ces  méthodes 
ne  donnent  pas  une  parfaite  précision,  on  fera  mieux  d'employer  une  appro- 
simation.  Il  est  aisé  de  s'assurer  par  les  méthodes  précédentes,  que  l'inclinai- 
son de  l'équateur  lunaire  sur  l'écliptique  est  un  très-petit  angle ,  et  que  le 
'  noeud  descendant  de  l'équateur  lunaire,  où  il  s'abaisse  au  dessous  de  l'éclipti- 
que, coïncide  à  peu  près  avec  le  noeud  ascentlant  de  son  orbite,  où  elle  s  élève 
fers  le  nord  de  l'écliptique.  En  faisant  donc 
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la  longitude  du  noeud  ascendant  de  l'orbite  i=:  Q, 
celle  du  noeud  descendant  de  l'équateur  lunaire  zzQ  -\-^t 
l'inclinaison  de  l'équateur  sur  l'écliptique  =:v; 
V  et  w  sont  si   petits,    qu'on   peut  égaler    leurs    cosinus  à  l'unité;    et  Q   est 
connu  pour  une  époque  quelconque. 

Après  avoir  trouvé  par  observation  (§.  164.)  la  longitude  et  la  lati- 
tude sélénocentriques  d'une  tache,  /  et  b,  il  faut  mettre  dans  l'équatipn  î 
(§.  i65.)i  »  au   lieu  de  y,  et  go^  —  b  au  lieu  de  a,  ce  qu^  donnera 

cos  X  zz.  cos  »  sin  b  -\-  sin  »  cos  b  ces  z, 
90'  —  jcmgo"*  —  VM  {lig.  45.)  étant  la  déclinaison  sélénocentrique  de  la 
tache,  et  z=:PEM.  Puisque  E,  F,  sont  les  pôles  de  l'écliptique  et  de  l'é- 
quateur lunaire,  la  longitude  du  dernier  étant  constamment  de  90'*  plus  grande 
que  celle  de  son  noeud  descendant,  la  longitude  du  pôle  F  sera  iz: 
90°-f-Q  +  w,  celle  de  la  tache   Mm/,  d'oii  il  suit 

«zz:/-9o''-Q-w,     donc  cos3=zsin(/-Q-w)=zsin(/-Sî)-03COs(/-Q)|    ce  qui 
donne  à  l'équation  précédente  cette  forme: 

cos  a:  zr  sin  è  -{-  V  cos  è  sin  (/  —  Q)  —  v  w  cos  b  cos  (/  —  Q). 
Comme  v  =  PE  n'est  que   1*  ou  2%   la  différence  entre  FM,  EM,   sera  très- 
petite:  en  faisant  donc  FM  =  EM— j^  ou  a;  =  90°— ô— j^  on  aura  à  très- 
peu  près,    co&xirzs\n  {b-\- y) -zZiin  b -\- y  COB  bj,    ce  qui   étant  substitué  dans 
l'équation  précédente,  donnera 

jrr  V  sin  (/ —  Q)  —  v  w  cos  (/ — Q)  rzgo^—  b-^x, 
donc  la  déclinaison  sélénocentrique  de  ta  tache 

90° — X -^z  b -\- -^  s,'m  U  —  Q) — vcocos(/ — Q). 
Trois  équations  d'une  m'ême  tache  donneront  trois  équations   de  cette  foïme, 
et  par  conséquent  les  trois   inconnues   qu'elles  renferment,  x,  »,(«*. 

Il  résulte  de  toutes  les  observations,  sans  excepter  celles  faites  par 
Hévelke  il  y  a  à  peu  près  200  ans,  que  cj  ne  monte  pas  à  4*-  on  peut 
donc  faire  wzzo,  parcequ'une  détermination  exacte  de  cette  quantité  n'est 
pas  possible^  ensorte  qu'il  est  généralement  suppose,  que  le  noeud  descendant 
de  l'équateur  lunaire  coïncide  auec  le  noeud  ascendant  de  l'orbite  de  la  lune.  Il 
s'en  suit,  que  les  noeuds  de  Téquateuv  lunaire  ont  un  mouvement  rétrogradCj 

Àé 
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égal  à    celui    des   noeuds   de  Torbite.,    L'inelmaison  v  de  Téquateur  lunaire  re- 

lalivemeiit  à  i'éclipiique  est  suivant  Màyev  zn  i°'2g-,  suivant  Lalan.de  =i  i°4^'> 

Imaginons  trois  plans  menés  par  le  centre  de  la  lune,  dont  l'un  est 
son  écjuateur.  l'autre  le  plan  moyen  de  son  orbite,  et  le  troisième  parallèle 
à  iécliplique:  il  suit  de  ce  qui  précède,,  que  ces  trois  plans  ont  une  com- 
mune section,  que  le  troisième  plan  tombe  entre  les  deux  autres,  et  qu'il 
fait  avec  le  premier  et  le  second  plan  des  angles  de  J~'4^''  et  de  5^9'^  d'où 
il  résulte-  que  rinclinaison  de  réquateur  de  la  lune  par  rapport  à  son  orbite' 
jest  i^ ^V-^  5^g' irz  Gr' 5^^  {^),.  Dans  l'espace  de  679  *  jours  (§..  20S.)  les  pôles 
des  deux  premiers  plans  décrivent,  autour  du  pôle  de  réclipti<|ue,  contre 
l'ordre  des  signes,  deux  petits  cercles,  parallèles  à  l'écliptique,  dont  les  demi- 
diamètres  sont  les  arcs  de  i°4^'  ^^  de  5°9';  ensorle  que  la  diflerence  entre 
les  longitudes  de  ces  deux  pôles  est  constamment  180°,  et  que  tous  les  trois 
pôles  sont  toujours  situés  sur  un  grand  cercle,,  le  pola  de,  i'éciiptique  étant 
placé  entre  les  deux  autres. 

§.  '220,  La  position  des  faciles  relativement  à  rë'qualeur  lunaire  n'est 
point  altérée  par  la  rotation  de  la  lune;  elle  sera  donc  déterminée  par  leur 
distance  à  l'équateur  et  au  premier  méridien,  ou  par  leur  latitude  et  longitude 
aélénocentriques,  en  term.es  de  géographie,  ainsi  que  cela  se  fait  pour  les  pays 
de  la  terre.  On  a  pris  avec  raison  pour  le  premier  méridien  de  la  lune,  celui 
^ui  passe  par  le  centre  du  disque  lunaire,  lorsque  le  lieu  vrai  de  la  lune  est 
égal  au  lieu  moyen.  Il  en  résulte,  que  le  premier  méridien  est  toujours  à 
peu  près  le  milieu  de  la  face  que  la  lune  tourne  vers  la  terre,,  en  ne  s'en 
écartant  jamais  à  l'orient  ou  l'occident ^  que  de  l'équation  de  la  lune,  ou  de 
sa  libration  en  longitude.  Or  la  rotation  de  la  lune  étant  la  même  que  son 
mouvement  moyen  dans  l'orbite,,  on  trouvera  pour  une  époque  donnée,  la 
Ix)ngitude  sélénocenti  ique  du  premier  méridien ,,  d'où  se  comptent  les  degrés 
de  l'équateur,  en  ajoutant  180°  à  la  longitude  moyenne  de  la  lune:  -ce  qui 
donne  aussi  la  distance  du  premier  méridien  au  noeud  ascendant  de  l'équateur 


(l;  M.  DelaniLre  (^^str.  thcor.  et  prat.  T.  III.  Ch.  XXIX-  §.  09.;  trouve  cet  ani,le  ZZ5^9'— I°43'n: 
3°  i6',  parrequ'il  suppose  que  les  nocu^  ascendans  de  l'éqnaleur  de  la  lune  et  de  son  orbite; 
coJDcideût,  enscrte  que  l'éq^uaicur  tombe  entre  l'orbite  et  l'é  clip  tique.. 
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lunaire  ,  qui  coïncide  constamment  avec  le  noeud  descendanL  de  Soi  iiiie. 
Soit  {lig-  62.)  E  le  pôle  de  rëctiptique  YB,  P  le  pôle  de  réquateur  lunaire 
CA,  N  son  noeud  ascendant,  PC  le  premier  méridien,  et  M  une  tache:  con- 
naissant GN,  on  trouvera  la  longitude  sélénocentiïque  CA.  Dans  le  triangle 
PEM    on    connaît   PE  =  v,    EMz=zQO°  —  b,    PE  M  r:z  2  =  /  —  90^-- Q  —  oj 

.    ,      .,  •  .     TTiT^n/r        1  TVT  *  îg;  &  sin  V         cos  y  — v  lane;  & 

(S.  210.),    d'où    l'on  tire  cot  E  PM=:tang  N  A  :zz  -î- — — ^ 

-4- tang  (/ — Q),  et  C  A  =1:  CN -|- N  A.  On  a  vu  précédemment  i§.  219.),  com- 
inent  se  trouve  la  latitude  séiénocentrique  AM  m  90®  —  x.  C'est  de  cette 
manière  qu'on  a  construit  des  catalogues  des  taches  de  la  lune,  suivant  leur* 
longitudes  et  latitudes  (  ^  ). 

La  position  des  taches  par  rapport  à  l'équateur  lunaire  étant  invariable, 
leur  situation  apparente  dans  le  disque  lunaire  dépendra  de  celle  de  Téqua- 
teur  qui,  suivant  les  lois  de  la  projection,  paraît  comme  une  ellipse,  dont  la 
grandeur  et  la  situation  seront  déterminées  à  l'aide  des  formules  (§.  i58,),  oiî 
il  faut  substituer  l'inclinaison  de  réquateur  lunaire  au  lieu  de  v,  son  noeud 
ascendant  ou  le  noeud  descendant  de  l'orbite  t5  û<u  lieu  de  Q,  la  longitude 
et  la  latitude  de  la  lune  au  lieu  de  ^  et  de  p.  On  aura  donc  le  petit  axe 
de  l'équateur  elliptique  par  rapport  au  ^grand  axe^  ou  le  petit  axe  en  parties 
■idu  rayon  de  la   lunej, 

(i)  .  o  .  ,  sin  cp  zz:  V  cos  p  sin  (C  —  £3)  —  sîn  (3. 
'Or  sin  (£  —  t3)  =  —  sin  (C  —  Ç2),  et  y  :=i  89'    ou   io3':    ie  petit  axe  sera  donc 

X    sin  [3  4- 89'.cos  3  sin(C  —  Q)zi:  sin  ,p -j- 89'sin  (C  ~  Q))« 
L'angle  \p,  ou  l'inclinaison  du  petit  axe  au  cercle  de  latitude  vers  l'orient,  est 
■donné   par  Féquaiion   IL  ^ 

taag  \]j:=rAgv  cos  (C  —  Q),     on  W  =  89'.  cos  (C  ~  Q). 

§.  22  ï.  Les  recherches  sur  la  nature  des  parties  lumineuses  et  opaques 
de  la  lune,  appartiennent  plutôt  à  la  physique  qnà  l'astronomie,  et  paraissent 
être  inutiles,  parcequ'il  est  aisé  de  prévoir.,  qu'il  n'en  résultera  rien  de  cer- 
tain. Il  n'est  pas  digne  du  philosophe,  de  prendre  la  terre  qu'il  habite,  pour 
modèle  de  la  formation  des  autres  corps  célestes,  et  d'iinaginer  que  nôtre 
continent,    nos  isles,    et  nos  niers ,    se  retrouvent  dans  les  taches  blanches  et 

(l)  Voy.  les  Tables  astron.  pull,  par  l'^ced.  roj.  dts  Se.  de  Efrlin,   Tom.  I.  pa^.   I7. 
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noires  de  la  lune.  La  nature  est  trop  riclie,  pour  quUl  nous  sait  permis  de 
supposer  une  analogie  parfaite  entre  ses  dilFérens  ouvrages ^  et  il  est  probable 
que  chaque  corps  céleste  a  des  beautés  particulières,  dont  nous  ne  pouvons 
avoir  aucune  idée,  ainsi  qu'un  aveugle  né  ne  peut  se  faire  une  idée  des  cgu- 
leurs,  ou  ainsi  que  l'homme  qui  n*a  que  cinq  sens,  ne  peut  imaginer  les  or- 
ganes dont  la  nature  a  doué  les  habitans  des  autres  planètes,  pour  leur  faire 
sentir  les  objets  dont  ils  sont  environnés. 

Les  observations  des  éclipses  solaires  et  des  occultations  des  -étoiles 
semblent  prouver,  que  la  lune  est  environnée  d'un  fluide  transparent  qui  dé- 
tourne la  lumière  de  sa  route  droite:  mais  celie  atmosphère  réfractive  doit 
être  fort  différente  de  la  nôtre.  L'action  du  soleil  résoud  en  vapeurs  la  plu- 
part des  corps:  les  exhalaisons  des  corps  à  la  surface  de  la  lune  monteraient 
donc  en  l'air,  et  formeraient  dans  l'atmosphère  des  nuages  qui  couvriraient 
parfois  une  partie  de  la  lune.  Mais  on  n'aperçoit  la  moindre  variation,  ni 
dans  l'éclat  de  la  lune ,  ni  dans  l'état  de  son  atmosphère.  La  lune  n'a  donc 
pas  cet  air  dense,  auquel  nous  devons  la  chaleur,  la  pluie,  et  toutes  les  sour- 
ces de  la  vie  animale  et  végétale^  l'invariabilité  de  ses  taches  semble  même 
indiquer,  que  sa  surface  est  d'une  dureté  impénétrable.  En  un  mot,  la  lune 
paraît  être  un  corps  dur,  froid,  et  inhabitable  pour  des  êtres,  semblables 
aux  animaux  de  la  terre;  une  planète  qui  n'est  pas  encore  parvenue  à  sa 
maturité,  préparée  peut-être  par  de  fréquentes  éruptions  volcaniques,  ou  qui, 
après  avoir  rempli  sa  destinée ,  se  trouve  actuellement  dans  un  état  de 
dépérissement. 

Si  la  lune  est  environnée  d'une  atmosphère  réfractive,  le  coïRmen- 
cement  d'une  occultation  du  soleil  ou  d'une  étoile  par  la  lune  sera  retardé, 
et  la  fin  sera  accélérée  du  double  de  la  réfraction  horizontale,  parceque  le 
dernier  et  le  premier  rayon  de  lumière,  en  traversant  l'atmosphère  lunaire, 
décrira  une  courbe,  concave  du  côté  de  la  lune,  et  pliée  deux  fois  par  la 
réfraction.  Or  les  observations  les  plus  exactes  ont  prouvé ,  que  cette  in- 
fluence est  insensible,  et  que  la  réfraction  horizontale  sur  la  lune,  s'il  y  en 
aune,  est  moindre  que  2",  et  par  conséquent  mille  fois  plus  petite  que 
celle  de  l'atmosphère  terrestre.    L'air  de  la  lune  devrait  donc  être  mille  fois 
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plus  rare  que  le  nôîve,  et  par  cunai.jur.iit  plus   rare  que  le  mcuum  dans  nos 
mejUeures  machines  pneumatiques,    dans  lequel  aucun  animal  ne  gcat  vivre. 

Cependant  les  observations  de  Schrbter,  qu'îl  a  publiées  dans  ses 
Fragmens  Sélénotopographiques^  paraissent  indiquer,  qi.e  le  tems  qu'il  fait  sur^ 
ee  satellite,  n'est  pas  tout-à-fait  invariable,  et  qu'il  y  a  même  une  espèce  de 
régétation.  Mais  les  variations  que  cet  astronome  a  observées,  sont  incon- 
sidérables,  et  il  convient  que  la  lune  n'a  ni  mers  ni  rivières,  parcequ'on  re- 
connaît distinctement  des  élévations  et  des  cavités  dans  les  taches  noires 
qu'on  avait  prises  pour  àes  mers.  • 

Ce  qu'il  y  a  de  plus  certain,  c'est  que  ïa  lune  est  couverte  de-  mo;z- 
tagnes  très  hautes,  et  de  rochers,  ou  de  masses  d'une  matière  inconnue,  dure 
et  brillante.  Plusieurs  parmi  les  points  les  plus  briilans,  étant  situés  dans 
le  segment  non-éclairé  de  la  lune,  se  distinguent  de  la  partie  obscure  qui 
les  environnne,  par  leur  lumière j  mais  comme  ils  finissent  pa^r  disparaître  à 
une  plus  grande  distance  de  la  ligne  de  lumière,  on  voit  que  ce  n'est  pas 
une  lumière  propre,  mais  que  ces  taches  sont  illuminées  par  le  soleil  plus 
longtems  que  tes  parties  voisines  j  ainsi  que  les  sommets  des  montagnes  de 
la  terre  sont  dorés  par  la  lumière  du  soleil  longtems  avant  son  lever  et 
après  son  coucher,  pendant  que  le  pays  voisin  est  à  l'ombre.  Il  paraît  donc 
être  hors  de  doute,  que  ce  sont  des  montagnes,  dont  la  hauteur  pourra 
être  déterminée  par  le  procédé  suivant.  Soit  (tig-  63.)  L  le  "centre,  A  G  le 
côté  obscur  de  la  lune,  CB  une  montagne,  et  AB  le  dernier  rayon  du  so- 
leil qui  vient  de  raser  la  lune  en  A,  la  ligne  de  lumière  passant  par  A. 
Ayant  donc  mesuré  la  plus  grande  distance  AB  de  la  ligne  de  lumière,  à 
laquelle  le  point  lumineux  B  disparaît,  soit  AL  =  f,  AB:zi/j,f:  on  aura 
LBzzif  y(i -|- H-^)j  et  la  hauteur  de  la  montagne  GBiz:^  {^(i -j-f^^)  —  i):^ 
—  f.    Suivant  les  observations  de  Hévelke,  la  plus  grande  valeur  de  /a  est — ^ 

ce  qui  donne  la  hauteur  zz.  — -  du  demi-diamètre  de  la  lune,  ou  — -  suivant 
Schroter.  Les  plus  hautes  montagnes  de  la  terre  ne  s'élèvent  pas  à  une  lieu© 
et  demie,  ou  à — ■ —  du  rayon  terrestre:  en  conséquence,  il  y  a  sur  la  lune 
des  montagnes,    qui  sont,    à  proportion  des  deux  planètes,  presque  cinq  fois 


<^ 
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plus    hautes    que    celles   de   la  ierve^    el  leur  hauteur  absolue  serait  presque 
deux  lieues. 

Schroter  a  vu  une  foule  de  cavîiës  dans  la  lune,  dont  quelques  unes 
ont  une  lieue  et  demie  de  pvofondeur,  et  six  lieues  de  diamètre.  Elles  sont 
ejivironnées  de  remparts  ou  de  montagnes ,  dont  la  masse  les  rem*^lirait  exa- 
ctement: il  est  donc  probable,  que  toutes  ces  élévations  de  la  lune  ont  été 
produites  par  des  éruptions  volcaniques,  qui  se  font  peut-être  encore.  M.  Her- 
schel  croit  en  avoir  vu.  Au  tems  de  la  nouvelle  lune ,  il  aperçut  au  milieu 
de  la  lune  obscure,  trois  points  lumineux,  qui  ressemblaient  à  des  cliarbons 
ardens  et  couverts  d'un  peu  de  cendre ,  et  >  dont  l'un  aA^ait  une  lieue  de 
diamètre.  Leur  lumière  dura  plusieurs  joui-s,  en  éprouvant  des  variations 
qui  ne  dépendaient  nullement  de  l'accroissement  de  la  lune,  et  au  bout  de 
ce  tems  elle  s'éteignit  tout- à -fait  (Voy.  ^hiios.  Transact.  VoL  LXXVJL 
Pai't.  I.  pag.  229.). 
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CHAPITRE.      L 

Classification    de   ces   phénomènes. 


§.  222.  J-Jes  éclipses  et  occultations:  des  corps,  célestes  sont  des  pliéno= 
toènes  frappans  même  pour  ceux  qui  ne  s'occupent  point  de  l'astronomiei 
des  pliénomènes  qui  ont  dû  étonner  et  effrayer  les  premiers  observateurs, 
qui  devinrent  ensuite  un  objet  de  curiosité,,  et  qui  servent  encore  de  preuve, 
sur  laquelle  le  public  juge  de  la.  justesse  et  de  la  sûreté  de  la  tliéorie  de 
l'astronomie.  Le  spectacle  majestueux  da  ciel  étoile,,  parsemé  d'une  infinité 
de  sphères  brillantes,  le  mouvement  calme-  et  solemnel  de  cette  voule  magni- 
fique, qui  paraît  obéir  à  des  lois  éternelles^  tout  cela  fit  de  l'observation  da 
ciel  l'occupation  la  plus  douce  des  premiers  bergers,  qui  servait  à  chasseit 
l'ennui  de  leurs  nuits  oisives,  en  leur  présentant  chaque  jour  de  nouvelles 
scènes.  L'interruption  inattendue  de  leurs  jouissances  journalières,  la  dispari- 
tion subite  et  inconcevable  des  objets  qu'ils  étaient  accoutumés  de  regarder 
avec  admiration  et  vénération ,  devaient  leur  inspirer  une  crainte-  des  suites 
funestes  de  ce  dérangement  apparent;  et  ils  ne  pouvaient  être  tranquilles,  en: 
voyant  qu'une  cause  inconnue  priva  les  plus,  beaux  ornemens.  du  ciel  5    da  la 
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ÎLimière  qui  avait  éclairé  leurs  jours  et  leurs  nuits.  Le  retour  de  cette  lu- 
mière, les  fréquentes  répétitions  de  ces  phénomènes  qui  n'eurent  jamais  de  suite* 
funestes,  étaient  nécessaires  pour  leur  donner  le  courage,  de  les  regarder  sans 
peur,  de  les  attendre  même  avec  impatience.  La  peur  et  la  curiosité  firent 
des  éclipses  les  évènemens  les  plus  importans,  qui  furent  notés  dans  les  plu* 
anciens  tems.  Dès  que  cela  fut  fait,  il  était  naturel  d'examiner,  s'il  ne  s'y 
manifestait  pas  un  certain  ordre,  qui  pût  servir  à  prédire  l'époque  d'un  évé- 
nement semblable;  et  aussi  tôt  qu'on  eut  découvert  une  période,  et  qu'on  se 
fut  aperçu  qu'elle  était  intimement  liée  avec  les  mouvemens  périodiques  des 
deux  corps  célestes,  ces  phénomènes  rentraient  dans  la  classe  des  autres  objets 
de  l'astronomie,  et  leur  cause  ne  pouvaii  plus  être  un  secret.  Ils  devinrent 
entre  les  mains  des  astronomes  une  source  des  découvertes  les  plus  utiles ,  et 
longtems  après,  les  observations  des  éclipses  de  lune  furent  la  seule  base  de 
la  théorie  des  mouvemens  de  cet  astre. 

§.  223.  Lorsque  les  centres  ou  quelques  parties  de  trois  corps  célestes 
se  trouvent  sur  une  même  ligne  droite ,  les  rayons  d'un  des  deux  corps  ex- 
térieurs ne  pTsuvent  pas  arriver  à  l'autre,  étant  interceptés,  au  moins  en  par- 
tie, par  celui  qui  est  au  milieu.  Le  corps  B  [flg.  64-)  couvrira  l'objet  C,  ou  le 
fera  disparaître  à  l'oeil,  supposé  en  A,  entièrement  ou  en  partie;  mais  l'oeil 
en  B  verra  les  deux  corps  A  et  C,  opposés  l'un  à  l'autre,  pourvu  qu'ils  aient 
assés  de  lumière.  Mais  si  A  est  un  corps  opaque ,  qui  reçoit  la  lumière  de 
C,  le  corps  B  interceptera  la  lumière  qui  est  nécessaire  pour  que  A  soit  vi- 
sible: A  entrera  dans  l'ombre  que  B  projette  du  côté  opposé  au  corps  lumi- 
neux C,  et  par  conséquent  Usera  invisible  ou  éclipsé,  soit  que  l'oeil  se  trouve 
en  B,  soit  qu'il  se  trouve  dans  un  lieu  quelconque  D:  l'oeil  en  D  verra} 
que  le  corps  A  entre  dans  l'omln-e  du  corps  B,  et  quil  est  éclipsé  de  plus 
en  plus.  Tout  cela  suppose  que  la  route  de  la  lumière  est  une  ligne  droite. 
Si,  en  traversant  plusieurs  milieux,  la  lumière  est  détournée  de  sa  roule,  l'oc- 
cultation n'aura  lieu,  que  si  les  lieux  apparens,  ou  altérés  par  les  réfractions, 
se  trouvent  sur  une  même  ligne  droite.  Mais  la  réfraction  étant  peu  considé- 
rable, et  indépendante  des  distances,  elle  aura  la  même  influence  sur  les  deux 
corps;  et  le  plus  souvent  il  serait  tout-à-fait  inutile  d'en  tenir  compte. 
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Les  différentes  espèces  de  «es  phénomènes  peuvent  êlre  comprises  sous 
hs  terme  général  d'occmUitîons ;  mais  la  diversité  du  spectacle  -qu'ils  présentent, 
-et  des  règles  qu'il  faut  suivre  pour  les  calculer,  exige  leur  classification.  Com- 
me tout  se  réduit  à  trouver  l'instant,  où  des  parties  données  des  trois  corps 
se  trouvent  sur  une  même  ligne  droite,  il  est  aisé  de  voir,  que  ce  calcul  sup- 
pose une  connaissance  exacte  des  mouvemens  des  corps  céleâiss,  de  leurs  dia- 
"mètres  apparens,  et  de  leurs  distances  ou  parallaxes.  La  théorie  de  leurs  mou- 
vemens donne  le  lieu  vrai  de  chacun  à  une  époque  donnée;  les  parallaxes 
et  les  diamètres  nous  apprennent,  de  combien  les  cenirefS  peuvent  s'écarter  de 
lu  ligne  droite,  sans  que  d'autres  parties  de  ces  corps  cessent  découvrir  run:S 
l'autre:  elles  détermineront  donc  la  durée  et  les  autres  circonstances  de  ces 
phénomènes,  d'où  il  suit,  que  leurs  observations  serviront  à  rectifier  le  cal- 
cul, ou  les  élémens  employés  dans  le  calcul.  Cek  seul  prouverait  la  grande 
importance  de  ces  phénomènes,  gui  se  manifestera  davantage  par  la  suite. 

§.  324.  L'observateur  ou  la  terre  étant  en  B  (Fig.  6^.),  le  corps  lu- 
mineux eu  le  soleil  en  G-,  k  terre  projettera  suivant  la  direction  B  A  une 
ombre,  dont  le  diamètre  va  en  décroissant  de  B  en  A,  et  devient  nul  à  une 
certaine  distance  BA,  parceque  le  soleil  est  plus  grand  que  la  terre.  Cha- 
que corps  opaque  A  sera  éclipsé,  en  traversant  l'ombre  BAj  il  le  sera  d'autant 
plus,  qu'il  est  plus  près  de  B.  En  général  il  est  aisé  de  voir  que  deu.x 
conditions  sont  indispensables^  pour  que  A  s'enfonce  totalement  dans  l'ombre, 
ou  que  l'éclipsé  soit  totale:  il  faut  i)  que  A  soit  plu:S  petit  que  B,  parceque 
tous  les  diamètres  de  l'ombre  sont  plus  petits  que  celui  de  la  terre,  2)  que 
A  soit  assés  près  de  B,  pour  que  le  diamètre  de  l'ombre  h  cette  distance 
soit  plus  grand  que  celui  du  corps  A.  Kelativément  à  la  terre,  la  liuie  est 
le.  seul  corps  céleste  qui  puisse  remplir  ces  deux  conditions,  lorsqu'elle 
est  en  A  opposée  au  soleil  C,  ou  qu'elle  est  pleine:  aussi  voit-on  souvent  ly. 
pleine  lune  éclipsée  entièrement  ou  en  partie,  et  les  éclipses  lujiaires  n'arrivent 
jamais  qu'à  la  pleine  lune.  Un  observateur,  placé  en  D  hors  de  la  îigiie 
ABC,  verra  également  la  lune  éclipsée,  ainsi  que  nous  voyons  en  D  les 
éclipses  des  satellites  A  ,  lorsqu'ils  s'enfoncent  dari'S  l'ombre  de  Jupiter  B<,  ii 
s'en    suit  que,    si  la  lune   était  occultée   par  un-autre  corps  B  ,    la  terre   D 
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verrait  une  éclipse  lunaire,  quand  même  ia  lune  ne  serait  pas  pleine j  mais 
les  seuls  corps  célestes  qui  puissent  se  placer  entre  le  soleil  et  la  lune,  sa- 
voir Vénus  et  Mercure,  sont  si  éloignés  de  la  lune,  qu'elle  est  toujours  hors 
de  leur  ombre,  dans  quelque  point  de  la  droite  CB  qu'elle  se  trouve.  11  en 
est  de  même,  lorsque  la  terre  étant  en  Bj  un  autre  corps  se  trouve  en  A 
au  lieu  de  la  lune.  En  eflfêt,  les  planètes  supérieures,  étant  opposées  au  so- 
leil, seraient  éclipsées  aussi  bien  que  la  lune,  si  leur  distance  à  la  terre 
n'était  si  grande,  qu'elles  se  trouvent  toujours  hors  des  limites  de  l'ombre 
de  la  terre.  Elles  nous  paraissent  dans  leur  plus  bel  éclat,  dans  l'instant 
même  où  elles  devraient  être  éclipsées,  parceque  la  terre  est  trop  petite,  pour 
leur  cacher  une   partie   sensible    du   disque  solaire. 

§.  225.  L'oeil  étant  en  A,  et  deux  corps  célestes  en  B  et  G,  le  corps 
B  cachera  à  l'oeil  une  partie  de  G,  aussi  souvent  que  la  droite  AC  passe 
par  B.  Cette  occultation  totale  ou  partielle  peut  être  envisagée  sous  difFérens 
points  de  vue,  selon  la  nature  et  la  grandeur  des  corps  B,  G.  Le  cas  le  plus 
simple  serait  celui,  oiî  B  et  G  ont  la  même  grosseur  apparente:  si  l'un  des 
trois  corps,  ou  tous  les  trois  ont,  dans  ce  cas,  un  mouvement  propre,  l'occulta- 
tion peut  être  totale,  mais  elle  ne  peut  durer  qu'un  instant.  S'ils  n'ont  ni  mou- 
vement propre  ni  parallaxe  diurne,  l'occultation  peut  durer  longtems.  Gom- 
me ces  suppositions  n'ont  lieu  que  relativement  aux  étoiles  fixes,  dont  la 
parallaxe  annuelle  est  aussi  insensible,  l'occultation  d'une  étoile  par  une  au- 
tre sera  visible  dans  tous  les  lieux  de  la  terre,  ori  les  étoiles  sont  visibles, 
et  elle  durera  continuellement,  à  moins  que  le  sj'stème  solaire  ou  les  étoiles 
n'aient  un  mouvement  propre,  ou  que  la  parallaxe  annuelle  ne  soit  sensible. 
Dans  un  pareil  cas,  l'étoile  la  plus  éloignée  paraîtra  derrière  Tautre:  c'est  ce 
qui  paraît  efïectivement  être  le  cas  de  quelques  étoiles  doubles,  ainsi  qu'on 
Va  vu  plus  haut. 

En  général^  si  B  est  assés  grand  pour  couvrir  le  corps  G  entier, 
et  que  G  n'est  pas  un  corps  qui  éclaire  la  terre,  comme  le  soleil  ou  la  îune, 
on  appelle  cela  une  occultation  proprement  dite.  Telles  sont  les  occultations 
d'une  planète  par  une  autre,  des  étoiles  par  les  planètes,  et  principalement  cel- 
les des  étoiles  ou  des  planètes  par  la  lune.  Pour  cet  eflêt,  il  est  nécessaire 
(^ue  la  grandeur  apparente  de  B  soit  au  moins  égale   à  celle   de  G. 


L  I  V  R  E    V,     C  H  A  p.    ï.  371 

Mais  si  la  grosseur  apparente  de  C  est  beaucoup  plus  grande  que  celle 
de  B ,  le  disque  de  C  né  peut  pas  être  couvert  par  B,  mais  on  verra  B 
passer  sur  le  disque  de  G  comme  une  petite  tache:  c'est  ce  qu'on  appelle 
un  passage.  Puisqu'aucun  corps  céleste  ne  passe  entre  la  terre  et  la  lune, 
les  seuls  phénomènes  de  cette  espèce  pour  la  terre,  sont  les  passages  des 
planètes  inférieures  sur  le  soleil,  et  des  satellites  de  Jupiter  sur  le  disque 
de  celte  planète.  Il  est  aisé  de  voir,  que  ce  cas  a  toujours  lieu,  si  le 
corps  A  est  assés  éloigné  de  B,  pour  se  trouver  hors  des  limites  de  l'ombre 
de  B,  qui  se  rapporte  à  la  lumière  que  B  reçoit  de  C.  C'est  ainsi  que  les 
passages  des  planètes  inférieures  se  présentent  à  la  terre  et  k  la  lune,  et  ceux 
de  la  terre  et  de  chaque  planète  inférieure  aux  planètes  supérieures:  les 
éclips'es  annulaires  de  soleil  y  appartiennent  aussi. 

§.  226.  Si  le  corps  C,  occulté  par  la  lune  B,  est  le  soleil  qui  illumi- 
ne la  terre  A,  il  en  résulte  une  éclipse  solaire.  Puisque  leMiamètre  apparent 
de  la  lune  est  à  peu  près  égal  à  celui  du  soleil,  et  quelque  fois  plus  grand, 
la  lune  en  conjonction,  ou  la  nouvelle  lune  peut  effectuer  une  éclipse  totale 
de  soleil  ;  et  c'est  le  seul  corps ,  qui  soit  assés  grand  pour  produire  cet 
effet.  Afin  que  le  soleil  C  soit  couvert  par  la  lune  B,  il  est  nécessaire  ^ue 
l'oeil  A  se  trouve  à  peu  près  sur  la  droite  CBA,  et  assés  près  de  B:  la  si- 
tuation de  l'oeil  n'est  donc  pas  indifférente,  et  le  phénomène  ne  sera  pas  le 
même  pour  tous  les  lieux  de  la  terre;  en  d'autres  mots,  la  parallaxe  de  la  lune 
fait,  que  de  chaque  lieu  de  la  terre  on  voit  une  autre  éclipse  de  soleil,  et  que 
la  même  éclipse  peut  être  visible  dans  un  lieu,  et  invisible  dans  un  autre, 
quoique  le  soleil  soit  au  dessus  de  l'horizon.  Du  reste  il  est  visible,  que  pen- 
dant une  éclipse  solaire  la  terre  A  est  dans  l'ombre  de  la  lune,  et  que  par 
conséquent  on  verra  de  la  lune,  et  de  chaque  autre  corps  céleste,  une  éclipse 
de  terre.  C'est  ainsi  qu'on  voit  de  la  lune  une  éclipse  solaire,  lorsque  nous 
avons  une  éclipse  lunaire  :  alors  la  lune  est  en  A ,  et  la  terre  en  B  couvre 
le  soleil  G. 
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CHAPITRE      ïl: 
Les    Eclipses    de    Lune; 

^*.  aay.  V-ln  a  vn,  que  les  Eclipses  de  Zi^«e  ne  dépendent  point  du  îieu 
d'où  elles  sont  vues,  pareeque  ia  lune  est  enveloppée  dans  l'ombre:  le  calcul 
de  ces  phénomènes  est  donc  très-facile |  et  comme  le  lieu  est  indifférent,  où 
l'oeil  est  supposé,  il  sera  plus  siraplej  d'arranger  le  calcul  entier  pour  le  cen- 
tre de  la  terre. 

La  terre  sera  regardée  ici  comme  une  sphère  parfaite,  de  sorte  que 
les  sections  de  l'ombre,  perpendiculaires  à  l'axe,. sont  des  cercles,  quelle  que 
soit  leur  distance^  et  l'ombre  formera  un  corps  conique  ou  cylindrique,  dont 
l'axe  est  la  ligne  droite  CBA  (l'ig,  6^.)  qui  joint  les  centres  du  soleil  et  d© 
la  terre.  Sans  connaître  exactement  la  distance  ou  ^  parallaxe  du  soleil^  ilré=- 
suite -de  toutes- les  observations,  sans- «xcepter  celles  des  anciens,  que  cet  astre 
€st  beaucoup  plus  grand  que  la  terre^  d'où  il  suit,  que  l'ombre  projettée  par  la 
terre  est  un  cd/2e>  dont  le  sommet  est  à  r>'>pposite  du  soleil»  L'axe  de  Vomira 
CBA  est  toujours  situé^ans  l'écliptique ,  et  dirigé  vers  un  point  A  dont  la 
longitude  est  de  i8o"  plus  grande  que  celle  du  soleil^  ensorte  que  la  situation 
âe  Taxe  est  entièrement  déterminée  par  \z..  longitude.,  du  soleil.  La  longueur  et 
les  sections  de  l'-ombre  dépendent  de  la  grosseur  du  soleil  et  de  la  terre,  et  de 
leur  distance,  conséquemment  du  diamètre  et  de  ia  p.arallaxe  dii  soleil,  La  der-^ 
nière  n'es^  connue  que  par  les  éclipses  et  passages,  et  elle  est  si  petite  qu'on 
pourrait  la  négliger  tout- à -fait  ici;  cependant  nous  l'eraployerons  •  comme  uii 
élément  connu  à  peu  pr^'S,  qui  sera  corrigé  par  les  éclipses. 

L'ombre  de  la  terre  n'étant  pas  cylindrique  mais  conique,  ia-  discan-ce 
BA,  à.  laquelle  la  Imis  traversera  fombrCj,  n'est  pas  indiiTérente,  On  a  vu^  que 
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l!oiïiKre  a  des  limites  qui  dépend&nt  du  diamètre  et  de  la  parallaxe  du  soleil  : 
ces  élémens  donneront  aussi  la  section  à  la  dislance  BA  de  la  lune  à  laterrej 
il  est  donc  nécessaire  de  connaître  la  parallaxe  de  la  lune.  L'orbite  lunaire 
n'étant  pas  dans  l«  plan,  de  l'écliptique,  la  lune  peut  être  hors  de  l'écliptiqye 
dans  l'instant  de  son  opposition:  elle  ne  passera  donc  pas  par  l'axe  de  l'ombre, 
mais  le  point  A*  de  l'axe,  auquel  la  pleine  lune  répon.d  perpendiculairement, 
sera  donné  par  la  parallaxe. 

Après  avoir  trouvé  la  section  de  Tômbre,  qui  convient  à  îa  distance 
AB,  on  verra,  si  la  lune  approchera  assés  de  l'axe  A,  pour  traverser  l'om-bre. 
La  distance  du  centre  de  la  pleine  lune  à  l'axe  est  sa  latitude,  et  la  distance 
du  bord  le  plus  proche  est  la  différence  entre  la  latitude  et  le  demi^diamètre 
de  la  lune:  donc  la  latitude  et  le  diamètre  de  la  lune  sont  des  élémens  essentiels. 

Tous  ce&  élément  étant  variables,  il  faut  les;  déterminer  pour  le.  même 
instantj  et  il  est  tout  simple  de  choisir  pour  cela  l'instant  de  l'opposition.  Mais 
comme  les  éclipses  durent  plusieurs  heures,  il  faut  connaître  les  moui^eniens  ho- 
raires du  soleil  et  de  la.  lune  y  celui  de  la  dernière  tant  en.  longitude  c^xx' en  latitude  ^ 
ces  élémens  serviront  à  déterminer  les  positions  de  l'axe  CB  et.de- la  lune ^ 
pour  chaque  instant  pendant  quelques  heures  avanrt  et  après  l'opposition, 

§s  228.  Paur  éviter  des  calculs  inutiles,  il  faut  commencer  par  examiaer 
s'il  y  aura  éclipse  ou  non:  le  tems  sera,  celui  de  l'opposition.  On  serait 
donc  obligé  de  calculer  toutes  les  oppositions  ou  pleines:  lunes,  ainsi  qus 
la.  parallaxe  et  la  latitude  de  la.  lune  ,  pour  voir  s'il  y  aura  éclipse,  oa  si  ' 
l'opposition-  sera  éclipiique.  Mais  comme  ce  calcul  préliminaire  n'a.  pas  d'au- 
tre but,  que  de  juger,  si  le  calcul  exact  des  élémens.  de  l'éclipsé  est  néces- 
saire ou  non,  on.  n'a  pas  besoin  .d'ii^ie .  grande  précision,  et  Ton  peut  se 
contenter  du  procédé  suivant.  Après  avoir  déierminé  généralement  le  plusi 
grand  et  le  plus  petit  diamètre  de  l'ombre  dans  la  région  de;  la  Inné,  il  suf- 
fira de  chercher  le  diamètre  et  !a  latitude  de  la,  lune:  on  appelle  cela  las 
termes  écliptùjueSf  on  limites,  des.  éclipses.  En.  effet,  si  b  différence  entre  la  la-» 
titude  et  le  demi -diamètre  est  plus  grande  que  le  plus  grand  diamètre  de 
Fiombre,.il  ne  peut  y  avoir  éf:iips8|  si  cette  différence  est  plus  petite  q,ue  le- 
pjusv. petit. diamètre,  onehX  sûr  qu'il  y  en_aiira  une,    Pou.r  comparer  ce&  limi- 
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tes  avec  la  latitude  qui  est  un  angle  géocentrique,  il  faut^ exprimer  aussi  le 
diamètre  de  rom_bre  par  l'angle,  soUs  lequel  il  est  vu  du  centre  de  la  terre. 
A  la  rigueur,  l'opposition  n'est  pas  l'instant  où  la  lune  approche  le  plus 
de  l'axe  de  l'ombre^  mais  la  différence  est  inconsidérable,  comme  on  le  verra 
ci  -  après. 

§.  229.  Supposons  que  S,  T,  {Fig.  65.)  soient  les  centres  du  soleil  et 
de  la  terre,  et  que  dans  un  plan  quelconque  S^^T  qui  passe  par  l'axe  de 
l'ombre  S  T,  on  ait  mené  deux  tangentes  au  soleil  et  à  la  terre  5^,  s  r,  qui 
coupent  l'axe  ST  en  C  et  en  F.  Si  le  plan  SCs  tourne  sur  l'axe  S  G,  il  se 
formera  un  cône  tCr,  dont  le  sommet  est  en  C.  Quelque  part  que  l'oeil 
se  trouve  au  dedans  de  ce  cône,  le  soleil  entier  lui  sera  caché:  car  il  est 
aisé  de  voir,  que  chaque  droite,  menée  d'un  point  de  ce  cône  à  un  point 
quelconque  du  soleil,  doit  nécessairement  rencontrer  la  terre,  et  que  par 
conséquent  nul  point  dans  ce  cône  ne  peut  recevoir  des  rayons  du  soleil;  c'est 
pourquoi  ^Ct  est  appelé  le  cône  d'ombre.  Mais  aussitôt  que  l'oeil  sort  de  ce 
cône,  il  verra  au  moins  une  partie  du  soleil j  il  en  sera  de  même,  si  l'oeil 
se  trouve  dans  l'axe  SC,  mais  au  delà  de  C  du  côté  de  A  :  C  est  donc  le 
point  qui  a  été  appelé  plus  haut  la  limite  de  l'ombre.  A  mesure  que  l'oeil 
^'écarte  du  cône  d'ombre  de  /  en  L,  il  verra  une  plus  grande  partie  du  so- 
leil, dont  une  autre  partie  lui  sera  invisible  jusqu'à  une  certaine  distance: 
il  est  donc  dans  la  pénombre.  Il  est  aisé  de  voir  que  cet  espace  est  limité 
'par  le  cône  tF^  qui  est  appelé  le  cône  de  pénomh-e:  en  effet,  d'un  point  quel- 
conque M  hors  de  ce  cône  on  verra  le  soleil  entier,  parceque  la  droite 
M 5  ne  recontre  pas  la  terre  j  mais  d'un  point  D  dans  la  partie  GirB.  de 
ce  cône,  on  ne  verra  qu'une  partie  du  soleil,  parceque  la  ligne  Tis  doit  né- 
cessairement rencontrer  la  terre. 

§.  280.  Si  la  lune  L  entre  dans  l'ombre  en  /,  et  qu'on  ait  tiré  la 
ligne  droite  sTI>;  le  demi-diamètre  géocentrique  de  l'ombre  est  CT/zz: 
DT/  — DTC  — w.  OrTD  étant  la  prolongation  du  côté  5T  du  triangle 
Tsl,  on  aura  ' 

DT/z=:T//-i-T5^  et  DTC  :=  ST5,  donc  uzzzTlt-]-!: si --STs. 
Mais  TltzzV  est  le  demi  -  diamètre  de  la  terre,  vu  de  la  lune,  c'est-à-dire 
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la  parallaxe  horîzonlale  de  la  lune,   Tstznp   est  la    parallaxe  horizontale  du 
soleil,     et  ST^rzir   le  demi -diamètre    apparent   du  soleil:     d'où  il  suit  que 
dans  tous  les  cas 
'       le  demi-diamèfre  de  l'ombre  est  la  somme  des  parallaxes  horizontales  de  la  lune 
et  du  soleil;,  moins  le  demi-diamètre  du  soleil,  uzziV  -\-  p  —  r. 

Lorsque  la  lune  M  touche  en  X  le  cône  de  pénombre,  le  rayon  de 
la  section  est  y:z:CTX  — TXt-J-TFtzzTXt-^SFs,  et  ^Y s  —  SCs-\-t st, 
SC5i::iST5  — T^T,  donc 

«  — TXt  +  STs  — T5^-|-Ts/.   Mais  on   a 
TXtzzP,  SU szur,  Tstzzzp,  rstziz^p:  d'où  il  résulte    que 
le  demi-diamètre    de  la  pénombre    est  la  somme   des  parallaxes   horizontales  de 
la  lune   et  du  soleil,  plus  le  demi-diamètre  du   soleil,   «  zn  F  -|-  p  -f-  /"• 
L'entrée    de  la  lune    dans  l'ombre  commence    dans   l'instant,    où  son 
bord  /  ou  X  touche  le  cône  d'ombre ,   son  centre   L  ou  M  en  étant   encore 
éloigné  du   demi-diamètré,  apparent   de  la  lune   LT/=i:MTXzi:R:   il  s'ensuit 
qu'une  éclipse  peut  avoir  lieu,    quoique   la  latitude  de   la  lune  soit  de  l'an- 
gle R  plus  grande  que  u  ou   «.  Gela  doniie  la  limite  des  éclipses,  ou  la  la"= 
titude,  avec  laquelle  la  lune  entre  dans  l'ombre  ou  dans  la  pénombre, 
P-t-/?-|-R  — r  et  P+p-f-R-f-r. 
L'aplatissement    de  la   terre    fait  que   l'ombre  ifCr  n'est  pas  un    cône 
exact,    mais    un  conoïde  dont   la   base  tr  est    elliptique,    et  varie   à  chaque 
instant  à  cause  de  la  rotation  de  la  terre.  Il   faudrait  des  calculs  extrêmement 
compliqués ,    si  l'on  voulait   déterminer  rigoureusement   pour  chaque    instant 
la  figure  de  ce  cône,   et  celui  de  ses  diamètres    où    se  fera    l'immersion   ou 
l'émersion,  parceque   les  sections  ne  sont  pas  circulaires.  Heureusement,  cette 
précision    est  tout-à-fait   inutile,    d'autant  plus  que    la  figure  de  la  terre  n'est 
pas  parfaitement  connue.  Il  est  donc  naturel  de  prendre  le  plus  grand  diamètre 
que   l'ombre  peut  avoir  dans  la  région  delà  lune,  ou  ce  qui  revient  au  même, 
la  plus  grande  parallaxe  horisoniale   de  la  lune,  c'est-à-dire  la  parallaxe  équa-^ 
toriale  qu'il  faut  mettre   à  la  place  de  P. 

§,  28 1.  Dans   le  calcul  même  d'une  éclipse,  il  faut  tirer  des  tables  les 
parallaxes  et   les  diamètres  qui   ont  lieu  au  tems  de  l'éclipâsi   mais   dans  le 
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calcul  préiimrnaîre,  où  il  s'agit  seulement  de  choisir  les  sy zy gi^s  écUptlques,, 
il  suffit  de  connaître  les  maxima  et  minima  de  ces  élemens.  Gomme  la  pé- 
nombre a  toutes  les  gradations  depuis  l'obscurité  totale  jusqu'à  l'éclat  de  la 
pleine  lune,  il  est  impossible  de  l'observer  avec  quelque  précision:  c'est  pour- 
quoi l'on  se  b®rne  ici  à  l'ombre  proprement  dite,  dont  la  limite  est  rr. 
P-~j-/)-f-R —  ?•(§.  23o.),  qui  par  conséquent  sera  d'autant  plus  grande,  que 
P,  p^R,  sont  plus  grands,  et  r  plus  petit.  Or  les  maxima  Qt  minima  de  ces 
élemens  sont  (§.  2i5.  et  I.   §,  i35.), 

Pii:62',  R=ii6'55^r— i6'i8'^;  et   P  ~  53',  R  rz  ï5'34'Vr=:  /5'45'';  p  —  Ç)'^ 
donc   la  plus  grande   latitude  que  la  lune  puisse   avoir  dans  l'instant   de  son 
immersion  ou  émersion,  est  11:  6a''  -j-  9'''  -j-  16'  o5^'  —  i5^  ^^0"  zizQà'  19''''^ 
et  la  plus  petite  ziz  53'  -f  9''  A-  i5'  34"  —'16'  18^'  ~  02'  aS''  : 
la  première  est  la  limite,   au  delà  de  laquelle  il  ne  peut  y  avoir  éclipse^  la 
dernière  est  celle,  où   l'on  est  sûr  qu'il  y  en  aura  une. 

L'usage  ordinaire  est  d'exprimer  ces  limites,  non  par  la  latitude,  muis 
par  son  argument,  lequel  pouvant  être  différent  pour  la  même  latitude,,  à 
cause  des  variations  de  l'inclinaison  de  l'orbite  lunaire,  il  en  résultent  diffé- 
rentes limites.  En  nommant  y  l'inclinaison,  (3  la  latitude,  a  l'aî^ument  de 
latitude,    on  a   K.  83.)  sin  azz— — .     Qr   la    tflus    grande   inclinaison   étant 

sinv  '■ 

^^C":  5*^  1 7' 34''' ,    la  plus  petite  zz:  5°  o'' o""  (§.206,),  on  trouvera  la  plus  grande 
et    la    plus   petite    valeur    de    a    par    les    éqùiïtions,     sin  a.  m  - — -'^  '^-  et 

smam  - —   —.—--•  ce  qui   donne  les    limites  San:  12®  ii  5-7"  et  azzQ°3o'5o^''. 

sin  ô'^iy  ^4-  J  J 

En  conséquence,  si  la  pleine  lune  est  éloignée  du  noeud  de  plus  de  la^i?/, 
il  ne  peut  y  avoir  éclipse;  mais  si  elle  en  est  éloignée  de  moins  de  9''3i', 
on  est  sûr  qu'il  y  en  aura  une.  Il  ne  peut  donc  y  avoir  d'incertitude,  que 
lorsque  l'argument  de  laiitude  est  entre  9'^  3i^  et  la'*  12'. 

Relativement  à  la  pénombre,  il  faut  mettre  (3=zP-|-;?^^-Ri"''^^^*'^^^22;'''' 
dans  l'équation  sin  a  rz:  -:-—,  ce  qui  donnera  pour  la  limite  de  la  pénombre, 
alili8°3o^3o''. 

Pour  faciliter  ce  calcul  préliminaire,  on  a  construit  des  tables  qui 
donnent,  avec  une  précision  suffisante  pour  ce  but,  le  tems  des  ?yzygies  qui 
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arriveront   dans  cliaqne  année,  avec  l'arginnent  de  latitude:  ces  tables  présen- 
tent donc  immédiatement  les  syzygies  écliptiques    (^), 

§.  282.  Après  s'être  assuré  par  le  procédé  précédent,  qii'une  pleine  lune 
sera  ou  pourra  être  écliptique,  il  faut  tirer  des  tables^  pour  Finstant  de  l'op- 
position, les  élémens  suivans  : 

Xongitude    vraie  du  soleil  =  0> 
Longitude  vraie   de  la  lune  sur  récliptique  m  C, 
Mouvement  horaire  du  soleil  =:  h, 

Mouvement  horaire  de  la  lune  sur  Porbite  rrH,  sur  récliptiqne  rzG, 
Parallaxe   équatoriale  de  la  lune  zn  P,  celle  du  soleil  zzip^ 
Demi -diamètre  du  soleil  zz  ?>  celui  de  la  lune  zz  R, 
Latitude  de  la  lune  zz  b. 

Accroissement  de  la  latitude  dans  "une  Tieure  rr  |3. 
Toutes  ces  quantités,  excepté  b  et  p,  sont  constamment  positives:  h  est 
positif  DU  négatif,  selon  que  la  latitude  est  boréale  ou  australe^  (3  est  positif, 
lorsque  la  latitude  boréale  augmente  ou  la  latitude  australe  diminue,  c'est- 
à-dire  quand  la  lune  approche  du  pôle  boréalj  dans  le  cas  contraire  (3  est 
négatif.  Si  la  difîerence  entre  O  et  C  n'est  pas  exactement  180®,  l'époque 
supposée  n'est  pas  la  véritable  opposilionj  mais  par  le  moyen  de  G  et  h,  on 
trouvera  aisément,  combien  il  faut  ajouter  ou  retrancher  du  tems  supposé, 
pour  que  C  —  O  soit  rz:i8o®:  ce  qui  donnera  le  tems  T  de  la  vraie  oppo- 
sition. Puisque  l'éclipsé  ne  durera  que  quelques  heures,  on  peut,  sans  erreur 
sensible,  calculer  le  lieu  de  la  lune  pour  chaque  Instant  durant  l'éclipsé,  à 
l'aide  des  mouvemens  horaires^  on  ce  qui  revient  au  même,  on  peut  suppo= 
ser  le  mouvement  de  la  lune  recliligne  et  unifoi'me,  ce  qui  facilite  singuliè- 
rement le  calcul. 

§.  233.  Soit  [Frg.  66.)  QE  l'écliptique,  QB  l'orbite  lunaire,  donc  Q 
le  noeud  ascendant;  soit  O  le  point  de  l'écliptique,  opposé  au  soleil,  ou 
le  centre  de  l'om^bre  dans  la  région  de  la  lune,  et  QCzz^  perpendiculaire 
à  l'écliptique,  donc  C  le  lieu  de  la  lune  dans  l'instant  de  l'opposition.  En 
faisant  €Ln=H,  et  en  menant  LN,  C  M,  perpendiculairement  et  paralièlement 

(i)   Tai.  asiron.  pull,  par  l'^cad.  de  Berlin,   T.  II.  pag.  c/8. 
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Il  récUpUque,  L  sera  l>e  lieu  de  la  lune  wne  heure  apr^s  l'opposiliûn,  LNz^ 
è  -|-  (3,  donc  LM  zz-p,  et  £  M  z:::  V  (H^  —  p^)  =  G.  Ainsi  on  trouvera,,  pour 
chaque  instant,  le  point  L  que  la  lune  occupera  sur  la  droite  CL,.  ce  q;aâ 
donnera  la  distance  de  la  lune  au  centre  de  l'ombre^  O  LriV  i^QN^-j-NL^) 
rzV(^G,^-t-(^-|-(3  ^),.  en  supposant  immobile  le  point  Q.  Mais  ce  point  avan- 
çant du  même  côté  que  la  tune,  il  vaut  mieux  de  substituer  au  vrai  mouve- 
îKient  de  la  lune ,  son  mouvement  relatifs  avec  lequel  elle  s'éloigne  ou  ap- 
proche du  point  O-  En  faisant  0^==^/^^  au;  bout  d'une  heure  Q  s-era  en  S, 
la  lune  en  L:  pour  que  les  points  0>  C  ,,  puissent  être  regardés  comme  ini- 
mobiles,  il  tant  ramener  S  et  L  parallèlement  de  la  q^uantité  SO=^L/zz;A/ 
alors  /  aura  la  même  situation  relativement  à  Q,,  que  L  relativement  à  S.  La 
droite  v3  qui  joint  tes  point*  C,/»  représente  donc  Vorbite  relative  p.  C/zz:if 
©st  le  mouvement  horaire  relatif  de  ta.  lune,  et  l'on  a  Im  zz  L  M  zz:  (3,  C  /«  zz: 
G»:z;CM  —  Li.zi:G  —  A..  Le   triangle   Cml  fournit  donc  réquation 

>].^  y  ^G^  —  2  G  A  -\-h^-\r  (3.^;  z=  V  (H^  -I-  h^  —  -^h  V  (H^'  —  p^J). 
Comme  H  est  beaucoup  plus  grand  que   (3;   il   viendra: 

y  (H^  -  (3=)  =  H  (t  -  Jl  -  /^  -  cet. 


a  Hs         8  H*  y* 

et  en  exprimant  en  secondes  toutes  les  quantités,,  ©n  aura  à  peu  près  (Jzri8o'''j, 

H  =:  lâSo^zz:!!  S.,    donc  -f-^zz: — — .   et   H.  7—- zz  o^^  01.    On    a   done 
^  '  '  8  H.*        ï  17 125'  8 H*  ' 

sans  erreur  sensible,,  V  (H^  -—  (3^]zz  K  (   i  —  -^) ,  et 

n=y(H=+A--.HA+|p^)^y((H_A)=+*|-1=H-;,+  ^^+eet 

€)ù.  l'on   peut  négliger   le   dernier    terme    qui  est  toujours   au  dessous    d'un© 
seconde.   Ainsi  ii  vient 

■Ï5  =z  H  —  Eo. 
On  procédera  don©  ainsi,  pour  construire  l'orbite  reîatiVe.  Ayant  tiré"' 
une  ligne  arbitraire  CE  [Fig'  67.)  qui  représente  l'écliptique,  on  y  prendra. 
0  pour  le  point  immobile  de  l'opposition,-  D'après  une  échelle  quelconque- 
©n  élèvera,  sur  CE  la  perpendiculaire  QC^^by  on  fera  Qn'Z.'VQl^-"<t^^)~-h.y 
et  nl'zs.  b-\-^.  perpendiculaire  à  CE:  ©eia  posé,  la  droite  passant  par  les  points 
Cj/j-  sera  Torbite  relative.   Juà  Jigure  reprétenl©  le  cas  où  l'opposition,  arriv'® 
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après  le  noeod  ascendant;  et  il  est  aisé  de  voir,  comment  il  faut  procéder 
dans  les  antres  cas.  Maintenant  on  peut  marquer  au  point  C  le  tems  T  de 
l'opposition,  en  /  une  heure  de  plus,  en  /'  une  heure  de  moins,  après  avoir  fait 
C /:=:€  i^'^^^T^^H— A;  Ton  peut  ainsi  diviser  l'orbite  en  minutes  et  secondes, 
si  i échelle  employée  le  permet,  et  l'on  trouvera  sans  calcul,  le  lieu  relatif 
de  la  iune  pour  chaque  instant. 

§.  234.  On  fera  sur  la  même  échelle,  QC  et  OE,  égales  au  demi- 
diamëtre  de  Fombre  u  :zi:  F  -{-  p  —  r,  et  de  ce  rayon  et  du  centre  C  on  dé- 
crira un  demi-cercle  EBC  qui  représentera  la.  moitié  de  la  section  de  l'ombre 
dans  la  région  de  la  lune. 

L'équation  u  zz.  V  -\- p -^  7'  se  fonde  sur  la  supposition,  que  le  cône 
d'ombre  est  terminé  par  les  tangentes  du  soleil  et  de  la  terre,  c'est-à-dire, 
que  tous  les  rayons  du  soleil  peuvent  librement  parvenir  à  la  lune,  qui  ne 
rencontrent  aucun  point  du  globe  terrestre.  Mais  la  terre  étant  environnée 
d'une  atmosphère  qui,  près  de  sa  surface  agit  fortement  sur  les  rayons  solai- 
res, il  est  à  présumer,  qu'elle  interceptera  une  partie  de  ces  rayons,  de  ma* 
nière  à  produire  une  ombre  sensible  dans  la  région  de  la  lune.  L'expérience 
l'a  confirmé,  et  pour  satisfaire  aux  observations,  il  faut  augmenter  la  parallaxe 
de  la  lune  P  de  sa  soixantième  partie,  suivant  Mayer.  En  eiTêt,  il  faut  re«? 
garder  cette  correction  comme  une  augmentation  du  rayon  de  la  terre,  en. 
y  ajoutant  une  partie  de  l'atmosphère;  et  cette  augmentation  influera  seule- 
ment sur  les, angles  TlizaV   {Fig.   65.)  et  Tsi-zizp,  et  non  pas  sur  l'angle 

STszzzr  ou  LT/iziR:   la  correction  —- =z:  o",  i4  est   insensible. 
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Tontes  les  circonstances  d'une  éclipse  dépendent  de  la  distance  de  la 
lune  au  centre  O  de  l'ombre  {Fig.  67.).  L'éclipsé  est  à  son  maximum,  lors- 
que cette  distance  est  un  minimum.  La  lune  touchera  le  cône  d'ombre,  et 
Véclipse  commencera  ou  finira  en  c?  et  en  ^^  quand  la  distance  du  centre  de  la 
lune  au  point  Q  est  Ol^==OF  =  "-|-P«-  =  r-P+/?-j-R-  — r.  Le  commen- 
cement et  la  ^/2  de  Véclipse  totale  arrivera,  lorsque  la  lune  touche  le  cône 
d'ombre  intérieurement  en  g  et  h^  la  distance  des  centres  étant  OG:=:OH^= 
«--=R  — ~  P-f  p  — E  — r. 
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§,  a35.  Le  point   le  plus  important  de  l'orbite  relative  est  celui,    cm; 
la  distance  des  centres  de  la  lune  et  de  l'onibre  esivkR- minimum,  -non- seule- 
ment parceque  ce  point  indique  la  nature  et;  la  grandeur,  de  réclipse  entière, 
ïcais  parcequ'ii  est   la  base  du  calcul   de  toutes  les  autres  phases.-   Ce  point 
A  du  plus    grand   obscurcissenient  est  donné  par  la  droite  Q  A,  perpendicu- 
laire à  l'orbite  relative;  et  la  position  et  ^époque,  de  chaque  point;  de  l'orbite,.. 
A,  D,  F,  etc,  seront  déterminées  par.  la  distance  du  point  c    de  l'jopposiiion^ 
parceque  c'est  le  seul  point,  qu'on,  a.  tiré,  immédiatement  des  tables.  En  nom- 
inant  donc  m   la  plus  courte  distance-  A  Q  »   ^t  n^  le  segment-  A  C-  de.  l'orbite , 
renfermé,  entre  l'opposition-  et  la  plus  grande,  phase,   on  aura    dans  les    tri- 
angles   semblables    A  Q X,XJm,,  Q^AX.  étant,  zz  90°  —  Cm  l,  et  Ic  m  zzl. 

go*»  — ACQ  i=::A.Q£,, 

O  £  .  d  m         &[>/(H2— (32) —  ?,)':  ^_GC.Zm'  6p' 

m.' — __ eX-Tl'ZIZ..— ' •• 

cl-  H.— fc.  CL  H.— ^ 

©n-:  simplifiera.'  la.  première ' formule,  en  introduisanti  l'angle  A Qi^-^^^C /nu: w,, 

^ul  est  l'inclinaison,  de   l'orbite  relative  sur  réoliptiqueo.  En.  effet,  on  a. 

7  m  p  ,  ,    . 

sin  w  zz:. —  ni  — - —  ,.  7nzz..c»  cosco»  nzz^a&xma^. 

(LU        H— fc/'  ^- 

î?uisqti'on  suppose  les*  diamètres*  de.  la;  lune  et  de- l'ombre  invariables  durant!; 
toute  i'éclipsej  et  le  mouvementi  de:  la  lune  uniforme ,  ona  ODzzOFj, 
OGzzGHj  etc,  et  les  segmens.  égaux,  de  l'orbite,  AD-  et  A  F,  A  G.  et  AHj 
seront  parcourus  dans  des.  tems  égaux».  Le  point,  du  -plus  grand  obscurcisse-- 
ment  A  est  donc  en  même  tems.  le  milieu,  de  Téclipse-  entière,  et  de  toutesi 
les  phases, 

§,  236.  L'éclipsé  sera  /o/rt/e  ouspûr/iV/Ze';.  selon  qu'en  A^  la  lune  entière' 
s'enfonce  dans  l'ombre,  ou  qu'âne  partie  de  la  lune  reste  hors  de  l'ombre». 
L'éclipsé  est  centrale,  si  A.  coïncide  avec  Q?- ^nsorta  que  la  pleine  lune  arri- 
ve précisément,  dans  le  noeud.  Il  n'y^  aura  pas  éclipse  du.  tout  5,  si  la  lune* 
en  A  est  entièrement  hors  de  l'ombre,.  Si  le  bord  a  de  la.  lune  tombe  en  B,, 
ensode  que  la  lune  touche  intérieurement  le  côna  d'ombre,,  l'éclipsé  totale 
ne  durera  qu'un  instant  {toialis .  stne  inora):  ànns  un  pareil;  cas  la  plus  courte 
difitance  des  centres,  m-  est  ziz  QB' — Aa,.  ou  i  coswzziP  -\-p  — r  —  R.  L'é— 
cilij.&s  S£ï:â^  donc  iotak;,  ti.  momentanée.  OM  durant  quelque   iems^.sib  est  égalai 
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• ■ — OU  plus  petit:    elle  sera  partielle,    s\   b^ ^— ,    et  elle 

COSCO  r  r  r  i'  ^  CosCO 

durera  jusqu'à  ce  que  les  points  a  et.  B  coïncident,  c'est-à-dire,  que  la  lune 
touche  l'ombre  extérieurement.  Ceci  arrive,  lorsque  mr  QB+Aa,  ou^coswi: 
B -f- Z' ""■  ^"f" ï^>  *^®  qui  donne  une  limite  plus  exacte  des  éclipses:  il  y  aura 
écli  pse  5    ou    il  n'y  en  aura  pas  ^ .  selon   que  h  est .  moins  -  ou  plus  grand  que 

0.  Enfin,  l'éclipsé;:  sera*  ce/i^ra/e. .  si  m  est  nuL,  o\x  hzno.  parceque 

COSCO.  '  »     r  T. 

cos  w  ne-  peub  devenir:  nul: .  cela- arrive , ,  lorsque  l'opposition.,  a.,  lieu,  dans  le 
Koeud  mêmer. 

§.  237.  On  appelle  g-TO«<fewr  de  l'éclîpse^  îa  partie- dé  îài  lune ^  qui,    à 
rihstant   du   plus  grandi  obscurcissement  i  en   A,,  s'est  :  enfoncée  dans  l'ombre, 
ei'  celte  partie  est  mesurée  sur  le  diamètre  de  la  lune^  qui  se  trouve  sur  la 
ligne  O  A , .  ei  qui  ■  par  conséquent  :  est  ■:  le  moins  obscurci» .  On  a.  coutume  de 
l'iexprimer:  en   doigts^  ou  en  douzièmes  parties  du  diamètre  de  la  lune,  et  de 
diviser;  chaque,  doigt  en   60  minutes, .  Si  Téelipse  est  partiale,  P  L  étant  l'orbite 
da.  centre   de,  la:  lunejJa  grandeur,  de  l'éclipsé  sera.  BMi;OB-(0  L— LM)i: 
u.-\-  Rv — m>,  Sii  elle-  esti  totale,,  l'orbite  éi:ant;  DF, .  oni  imaginei  que  le  point  le  • 
plus  éloigné    de  la:  lune:  a»  est: hors,  de  l'ombre,,  et  l'on  appelle,  grandeur  de; 
i'éclipse.  îa^  distance  du:>  point .  le.  plus  ^  proche  a  à  la  circonférence  B  de  l'om- 
hrej:  elle  sera-- donc  plusi  grande  que  12   doigts.    On*  a  alors  également  Bazm 
QB  —  (O-A  —  Aûj)  zzwr-|-  R; — m».  Or  R.  étant,  constamment,  de  6    doigts  j, 
on^  aura  !  dans   tous  les  cas, , 

tsi,  grandeur  ou  la  plus  grande  phase  de.V  éclipse ^  exprimée  en  doigts  ~iz—- *- 

§...  238..  Désignons ,  pari  lei.  noms  Centrée,  et  à^Q  sortie,  à^immersian.  eî 
^émersiàn,  le  commencemenl' eilsijin  àe  V éclipse  générsle  on  pariielk],  et  de- 
i'écli pse.  /o^a/e='  on  aura  pouf!  l'instant:  de  l'entrée  et  de  la  sortie,  QD~ 
Ç)iF  zizu-\^B.,,eX  pour,  l'immersion  et.  l'émersion  QGzzQHiz:^ — R:  donc 
AD  =:^-AF.  — .y'((i/4TR)=  — /7î^;,.  et  AG  =  AH=:.l/<;(z/ —  R)^-<  m^)..  La 
première  expression  devient  imaginaire,  si  m  est  plus  grand  que  w -4"  R?  et 
la.  dernière,, si  /n  est  plus- grand  que  u  —  R-^  ce  qui  est  conforme  au  §.236,, 
lia»  lune.  ea.  P:  sera,  éclipsée,  de  fi.  doigts 5.  lorsque  IKm  —  E,.  done.  la  dis^ 
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tance    des    centres    G  P  =  O  I  —  IK  +  KP  =z  w  —  |  R  +  E,    et  LP  = 

La  supposition  de  l'uniformité  du  mouvement  donne  le  tems  t  que  la 

lune    emploie    à  parcourir   un    segment  donné  x  de  son  orbite  relative  DFî 

il  est  en  secondes  t=z  — — -*— :     d'oii  il  est  aisé  de  conclure 

H— >  ' 

Vinferi^alle  de  tems  entre  l'opposition  et  le  milieu   de  l'écllpsef 

3600  ,  n 3600  .  b  sin  co  3 600  .  &  |â 

donc  Vépoque  du  milieu  A,  d'oii  il  faut  compter  tous  les  autres  tems  zrT— =?. 

T  1  j  3600 .  h  Q  .  .  ,       .  ^ 

La,  valeur  de  iziz  -.    _^  ■—-  est  positive  ou  negahve,   en  même  tems  que  3(3, 

ou  selon  que  3  et  p  ont  le  même  signe  ou  des  signes  contraires.     Le  milieu 

arrivera  donc  ara/î/  l'opposition,    si  la  latitude^    soit  boréale  soit  australe,    est 

croissante^   et  après  l'opposition,   si  la.  latitude  est  décroissante:    le  preniier  cas 

aura  lieu,   si  l'éclipsé  arrive  après  le  noeud,    le  second,    si  elle  arrive  avant 

le  noeud. 

On  trouvera  de  la  même  manière  les  instans  de 

l'ertrée  =:  T  —  ^^""  {6sinco4-y((i^.+R)»-&°cos''aj)j- 

H— ô  * 

la  soriie  r=  T  —  ^^""  {&sin^— -,/((u  +  R]'  — ^^cos^'cq)} 

H  —  b  ' 

ïimmersion  zi: T '^  ^^^ — : — . 

U  —  h  y 


■15,  .  rn         36oo  f&sinto- — -J\{u  —  R)" — B^cos^colf 

Vemersion  zzl-— -^ ^^     ^^^ '- —  . 

n—h  ' 

36ooS3sinco^rl/('("  -f-  ^-  rY  — ^"^ 


la  p,^fl*c  de  p,  c?ozV?5  zz:  T —  u         /  • 

Le  double  signe  it  dans  la  dernière  formule  vient  de  ce  que  chaque  phase 
arrive  deux  fois,  avant  et  après  le  milieu. 

§.  aSg.  Les  élémens  C,  P,  etc.  qui  entrent  dans  les  formules  précé- 
dentes, font  voir,  que  les  observations  des  éclipses  lunaires  peuvent  servir 
à  vérifier  la  théorie  de  la  lune:  aussi  Hipparque  et  Ptolémée  surent-ils  bien 
en  profiter.  On  a  aussi  vu  (I.  §.  i740>  qu'on  peut  employer  les  mêmes 
observations,    pour   trouver  la  longitude  géographique.    Mais   il   a  déjà   été 
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oliservé,  que  Tombre  se  confond  tellement  avec  la  pénombre,  .qu'il  est  im- 
possible d'observer  à  une  minute  près  ïa  limîie  de  la  véritable  ombre.  Quand 
Firamersioa  et  l'émersion;  ont  été  observées  par  la  même  personne  avec  la 
même  lunette,  il  est  à  présumer,  que  l'observateur  a  fait  la  même  estime  de 
Fintensité  de  l'ombre  dans  îes  deux  instans,  de  roanièye  que  le  milieu  entre- 
les  deux  observations  sera  à  peu  près  le  vrai  milieu  de  l'éclipsé:  et  si  l'é» 
elipse  a  été  observée  de  cette  manière  en  plusieurs  lieux  de  la  terre,  le» 
tenis  du  milieu,  comptés  d^'après  le  méridien  de  cîiaque  endroit,  donneront  la 
différence  des  méridiens.  La  même  méthode,  appliquée  à  l'immersion  et  Té- 
mersion  des  différentes  taches  de  la  lune,  donnera  auîant  de-  résultats,  dont 
on  prendra  le  milieu.  Mais  en  général,  il  s'en  faut  beaucaup  que  les  écli- 
pses de  lune  d&aneiit  la  même  précision  que  celles  dse  soleiL 

§.  240.    La   lune,    étant  totalement  éclipsée,  et  »e  trouvant  même  dans 
Fax©  du  cône  d'ombre,    présente  des   diversités  remarquables  dans  diirérentes 
éclipses.     Quelquefois  elle  ressemble  à   ua  charbon   ardent ,    quelquefois    elle 
est  noire   et  disparaît  tout- à -fait»    Ces  diversités  proviennent  principalement 
de  l'état  de  nôtre  atmosphère,  qm  intercepte  plus  ou  moins  de  tayons  solaires, 
©u  les  laisse  parvenir,  par  la  réfraction,  dans  la  partie  de  l'ombre  que  la  lune 
traverse.^    Maisi»  il   y   a   encore    une   autre   ©ircous tance   qui  a   une    influenc® 
considérable  sur  ce  phénomène"  c'est  la  distance  du  sommet  du  cône  d'ombre 
G    {jFig.  65.),    à  laquelle  la   lune   traverse  l'ombre  ou  l'axe  TC.     Les  rayons, 
solaires,  en  passant  par  l'atmosphère  près  de  la  aurlace  de  la  terre,  sont  plié» 
par  la  réfraction  vers  l'axe,  de  sorte  qu'ils  le  recontrent  dans  des-  points  c   011 
7,  entre  la  lerte  et  le  sommet  C,  et  par  conséquent  répandent  un  peu  de  lu- 
mière sur  la  lune,  lorsqu'elle  traverse  l'ombre.     Plus  la  lune  se  rapproche  de 
C,  ou  plu'S  qu'elle  est  éloignée  de  la  terre,    plus  elle  recevra  de  ces  rayons;: 
elle  aura   donc  une  faible   lumière,    si  elle  traverse  Forabre  près  de  C,    mais^ 
près  de  la  terre  elle  sera  à  peine  visible^    Gepeiidant  il  est  très-rare,   que  hs. 
faae  éclipsée  disparaisse  tout -à- fait,. '^^ 
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A'PIT-RE     TU. 


Les   éclipses  de  Soleil  en  générai. 


§.  241.   A-Jes    Éclipses  de  Soleil  sont  mi  de   ces  phénomènes  que  iiciis 
avons   appelés  occultations.    Le  soleil  ne  perd  pas  sa  lumière,    comme  la  iuîi3 
éclipsée,  mais  la  ierre  est  privés  de  sa  lumière  empruntée!    ce  n'est  pas  une 
©mbre,   Tenveloppant  de  tous  côtés,  comme   un  voile  qui  nous  le  rend  invi- 
sible,   c'est  la  lune  qui,  à  une  très-grande  distance,  passe  entre  le  soleil  et  la 
terre.     Le  phénomène  entier  dépend  donc  de  la  situation   de  l'oeil.    En  quel- 
que point   de    son    orbite  que  la  lune  se  trouve,    elle   projette  toujours,    da 
côté   opposé  au  soleil,  un  cône  d'ombre,  ei  Foeil  qui   se  trouvera  placé  dans  ce 
cône,  verra  une  éclipse   de  soleil.  Or  la  terre  ne  peut  passer  par  ce  cône  qu^s 
successivement;  une  partie,  un  pays  de  la  terre  après  l'autre  y  entrera;  la  terre 
peut  le  traverser  de  manière  qu'une  partie  seulement  entre  dans  Fonibre,  tandis 
qu'une  autre  reste  dehors;  enfin,  une  partie  de  la  terre  sera,  pendant  toute  Fé- 
clipse   qui   ne  dure    que  quelques   heures,    du  côlé  de  nuit,    qui  a  le  soleil 
sous  l'horizon,   et  par  conséquent  ne  verra  rien  de  ('éclipse.     Il  est  donc  évi- 
dent, qu'une  éclipse  de  soleil  sera  visible,  et  même  totale,  dans  une  partie  de 
la  terre,    et  invisible  ou  partielle  dans   une  autre;    qu'enfin  toutes  les  circon- 
stances de  ce  phénomène,    la  grandeur,   le  commencement,   la  fin,   etc.  seront 
différentes  pour   chaque  lieu  de  la  terre:    il  faudra  donc  Calculer  les  éclipses 
solaires    pour  chaque  lieu  en  particulier.     Mais  on  peut   envisager   ceï  objet 
sous  un  point  de  vue  plus  général,  en  examinant  les  phénomènes  que  l'éclipsé 
présentera  à  la  terre  entière,    sans  distinguer  les  difîerens  lieux:    ce  qui  fait 
la  seconde ,   -ou  la  première  partie  de  ce  calcul.     Outre  ces  deux  parties  il  y 
a  encore  un  troisièm'e  calcul.    Dans  les  instans  du  conimçncemeat  et  de  la  fia 
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de  l'éclipsé,  la  terre  touche  le  cône  d'ombre:  or  une  sphère  ne  pouvant  toucher 
un  cône  que  dans  un  seul  point,  il  n'y  aura  qu'un  seul  lieu  de  la  terre  qui 
verra  le  commencement,  et  un  autre  verra  la  fin.  Dans  l'instant  du  plus  grand 
obscurcissement,  où  la  terre  s'enfonce  le  plus  profondément  dans  l'ombre, 
c'est-à-dire  dans  le  milieu  de  Féclipse,  où  la  distance  du  centre  de  la  terre  à 
l'axe  de  l'ombre  est  un  mùiimum,  il  y  aura  un  point  de  la  surface  de  la 
terre,  lequel,  en  approchant  le  plus  de  cet  axe,  verra  la  plus  grande  phase  de  l'é- 
clipse:  ce  point  unique  est  celui,  où  la  perpendiculaire,  menée  du  centre  de 
la  terre  à  l'axe  de  l'ombre,  rencontre  la  surface  de  la  terre.  Il  importe  do 
déterminer  tous  ces  points  marquans,  et  cette  partie  du  calcul  servira  à  dé- 
terminer, non -seulement  les  limites  de  la  visibilité  de  l'éclipsé  sur  la  terre, 
mais  aussi  le*  lieux  situés  le  plus  Cavorablemeat  pour  l'observation  de 
réclipse. 

§.  242.  On  peut  donc  diviser  le  calcul  des  éclipses  solaires  en  trois 
parties.  La  première  concerne  l'obscurcissement,  ou  V éclipse  de  la  terre  en  gé- 
néral: on  y  regarde  la  terre  comme  une  sphère ,  éclairée  par  le  soleil,  qui 
est  privée,  successivement  et  en  partie,  de  sa  lumière  par  l'intei-position  de  la 
hme,  sans  distinguer  les  difTérens  points  de  ce  globe:  c'est  ainsi  que  nous  avons 
calculé  les  éclipses  de  lune^  sans  faire  attention  ;aux  diflerentes  taclies  de  ce 
satellite.  Ce  calcul  est  extrêmement  simple,  parceque  la  rotation  de  la  terre 
n'y  a  aucune  influence:  il  répond  aux  questions  suivantes.  «L'éclipsé  sera-t- 
»  elle  totale  ou  partielle  seuleinent?  Est-il  un  point  de  la  terre,  où  le  centre 
a»  de  la  lune  paraîtra,  couvrir  le  centre  du  soleil?  et  dans  un  pareil  cas/  le 
«diamètre  apparent  de  la  lune  sera-t-il  égal  à  celui  du  soleil,  sera-t-il  plus 
T»  grand,  ou  moins  grand?  c'est-à-dire,  l'éclipsé  sera-t-elle  centrale,  totale  sans 
3  ou  ai'ec  durée,  ou  annulaire?  A  quelle  heure  arrivera  le  commenceme?ii,  le 
-»  milieu,  et  Idi  fin  de  l'éclipsé  partiale  et  totale?  De  combien  de  doigts  sera 
59  la  plus  grande  phase?  A  quelle  heure  commenceront  et  finiront  les  phases 
»  de  2^  3,  etc.  doigts?  «  Ces  questions  peuvent  être  proposées  de  la  manière 
suivante.  »  La  terre  traversera- 1- elle  l'ombre  plenière  de  la  lune,  ou  la  pé/i- 
:t  ombre  seulement?  Est-ce  que  l'a:re  du  cône  d'ombre  la  rencontrera?  A 
«quelle  époque  iouchera-i-ç.\\Q  les  deux  cônes  d'ombre  et  de  pénombre?  Quelle  . 

-49 
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»seFa=  sa  phis  courte  distance  à  Taxe?»  etc.  Tout  cela  prouve,  que  celte  pre- 
mière partie  du  ealcul  est,,  relativement  à  la  terre  vue  de  la  lune,  ce  q,ue 
«ont  les  éclipses  lunaires,,  par  rapport  à  la  lune  vue  de  la  terres  c'est  pour- 
quoi je  l'appellerai  éclipse  de  terre..  Les^  deux  calculs  soat  aussi  presque- 
les  mêmes.  -  y 

§.  24^.  L'objet  de'  la;  seconde  partie  est  Véclipse  des  dîfférens  lieux  de  la 
terre.  On.  peut  supposer  l'observateur  dans-  la  lune,  ou  dans  tel  autre  point 
hors  de  la  terre,,  et  l'objet  de  l'observation  sera,  comme  dans  la  première 
partie,  la  terre  et  non  le  soleil:;  c'est  ainsi  que,  dans  les  éclipses  lunaires, 
nous  observons  l'immersion  successive  des  taches  de  la  lune  dans  l'ombre 
de  la  terre*  Il  est  aisé  de  voir,  que  ces  phénomènes  dépendent  de  la  ro- 
tation: de  la.  terre  et  de  la  parallaxei  ce  qui  rend  cette  partie  du  calcu^l 
^lus  compliquée j  elle  s'occupe  des  questions  suivantes.  «Quels  sont  les 
«lieuai  de  là  terr«,  qui  verront  les  premiers  et  les  derniers  le  commencement 
■»et  là  .y?/i  de  l'éclipsé  partiale  ei  totale?  Dans  quel  lieu  verra- 1 -on  la.  plus 
■» grande  phase  ?  (i  etc..  En  le  regardant  comme  une  éclipse  de  terre,  vue  de 
Jk  lune,:  ces  questions  devront  être  énoncées  de  la  manière  suivante.  «Quelle 
3»  est  la.  route  sur  la  surface  de  la  terre,  que  prendront  le  centre  de  l'ombre^ 
■^Vombre  elle-même,,  et  la  pénombre?  quels  sont  les  lieux  que  les  ombres 
m  rencontreront  les  premiers  et  les  derniers?  Par  quels  pays  passera  la  lij?îite  de 
^Vombre,  qui  sépare  les  lieux  où  l'éclipsé  se  verra^  de  ceux  où  elle  sera  in- 
»  visible?  Quel  point  de  la  terre  sera,  à  l'instant  du  milieu  de  l'éclipsé,  dans 
-^IWe  de  UombrQ,  ou  lequel  en  sera  le  plus  près?«  etc.  Il  est  impossible  de 
•détermineri  d'une  manière  aisée,  îa  route  de  l'ombre,  autrement  que  par  uae 
projection,,  ou  à  l'aide  d'un  globe  artificiel  et  d'autres  instrumens.-  Mais 
aomme  il  n'entre  pas  dans  le  plan  de  cet.  ouvrage ,,  d'exposer  en  détail  de 
pareilles  méthodes  qijl  appartiennent  à  l'astronomie  pratique,-  je  me  bornerai 
à  ce  que  donne  le  calcul  3  rjjais  en  même  tems  je  tâcherai  d'expliquer 
succinctement  les  principes  ^  sur  lesquels  se  fondent  les  méthodes  pratique*. 

^,  244-  La  troisième  partie  regarde  les  phénomènes  de  ï éclipse  de  SO' 
ïeily  vus  iVun  heu  donné  de  la  terre,  où  l'observateur  est  supposé  être  placé, ^ 
JiSS  question»   principales  qui  ^.  apparticnnsat ,    soat  celles-ci.     a  A  quelle 
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«îieore  ce  lieu  verra-t-il  le  commencement  et  la  Jin  de  léclipse  totale  et  pm'" 
truelle j  ou  l'attouchement  des  bords  du  soleil  et  de  la  lune?  quelle  est  l'épo- 
a  que,  où  le  soleil  entier,  vu  de  ce  lieu^  commencera  et  finira  d'être  couvert 

•  par  la  lancj    c'esl-à-dire,    où  le  bord  précédent  et  suivant  de  la  lune  tou- 

•  chera  interieuremônt  le   s-oleil?    à  quelle  heure  les  deux  centres   paraîtront 

•  coïncider?  de  quelle  grandeur  paraîtra  la  partie  éclipsée  du  soleil  à  l'in- 
»  s  tant  de  la  plus  grande  phase?  Est-ce  que  la  lune  sera  alors  au  nord  ou  au. 
rtsud  du  soleil?  quelle  est  la  situation  relativement  à  l'horizon  du  lieu. 
donné,    qu'auront  les   points    de   contact    et   de    la  plus    grande  phase?»  etc. 

Cette  partie  du  calcul  est  la,  plus  importante  pour  l'astronomie,  parce- 
qu'elle  «ert  à  comparer  les  observations  avec  le  calcul,,  et  par  conséquent  à 
vérifier  les  ilémens  de  la  lune^  et  la  position  géographique  des  lieux,  qui 
ont  été  employés  dans  le  calcuL  Supposons,  pour  exemple,  que  le  calcul  soit 
bien  d'accord  avec  la  plupart  des  observations,  tandis  qu'il  se  trouve  une 
différence  considérable  entre  le  calcul  et  les  observations  faites  dans  un  lieu 
A:  dans  un  pareil  cas  on  peut  conclure,  que  les  élémens  du  soleil  et  de 
la  lune,  employés  dans  le  calcul,  sont  exacts,  maii  que  la  position  géogra- 
phique du  lieu  A  a  besoin  de  correctiouo  Or  la  latitude  des  lieux  pouvant 
toujours  être  déterminée  avec  assés  de  précision,  les  observations  des  écli- 
pses de  soleil  serviront  à  corriger  la  longitude  des  lieux.  Les  règles  qu'il  feut 
iuivre   dans  cette  recherche,  formeront  la  quatrième  partie  du  calcuL 


(/ 
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CHAPITRE      IV: 


12 Éclipse  de-  la.  Terre:  en  général. 


§,  245-   J»-Jfi  calcul  des  éclipses  de  soleil   est  simplifié,  ainsi  que  celui 
des  éclipses   de  lune,  en- supposant  le  soleil   et  la  terre  immobiles,  et  en  at- 
tribuant à  la  lune  son  mouvements  relatif  (§=-233.)'    On  a  vu  qu'il  sufBt  pour 
cet   effet,,   de    diminuer    le    raauvement    horaire'  de    la  lune  en  longitude  de 
celui  du  soleil,  sans  cKanger;  le  moiwement  en  latitude.    Cela  posé,  imaginés 
que  la  ligne  droite  qui  joint  les   centres  du  soleil  et  de  la  lune,  ou  Yoxe  de 
tombre,   tourne  autour,  du   centre  immobile  du  soleil,    en  suivant  l'orbite  re- 
lative   de   la   lune:     il    est    visible  „    que  roeilplacé  danis  la  prolongation   de 
cet    axe,,    verra    une   éclipse=  de   soleil    centrale.     Tant  que  cet  axe  rencontre 
quelque   point   de  la  terre,   l'éclipsé  centrale  a  lieu  sur  la  terre,,  et  elle  peut 
être  de  deux  espéceSo     Le^  diamètre    apparent  de  la  lune   est   toujours  à  peu 
près   égal   à  celui    du  soleilj    mais  il   sera  un  peu  plus   ou  moins  grand  ,    à 
proportion    de  sa  distance   à   la   terre.-  S'il  y   a  parfaite  égalité,    la  lune  cou- 
vrira le  soleil  e7(//er^    mais  à  cause  du  mouvement  de  la  lune,   cela   ne  peut 
durer,    dans  chaque   lieu   de  la   terre,    qu'un  instante     l'éclipsé  sera  ^'o^c/e  et. 
inomentanée  {toîalis  sine  rtiorci^,;  mais  malgré   cela  elle  peut  durer   quelque  lems 
sur  la  terre  en  général,  parceque  l'axe   de-  l'ombre  rencontre  successivement, 
d'autres  points  de   la  terre.     Si  la  lune   i^dx-èxi  plus  grande  que  le  soleil,    elle- 
débordera  de  manière  que  le  soleil  sera  environné   d'un  anneau   obscur  de  la. 
lune,    qui    est  concentrique  aux   disques    des-  deux  astres,    et  dont  la  largeur 
est  égale   à  la  quantité  dont  le  demi-diamètre  de    la  lune  excède  celui:  du  so- 
leil,. E.. —  r.     L'éclipsé  centrale   ne   dure   qu'un  moment  pour  chaque  lieu   de 
Mi  lerrej-    mais   lee  deux  centres,  peuvent  s'éloigner    l'ua  de    l'autre  de  toute 
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la  largeur  de  cet  anneaUj.R  —  r^  sans  que  l'éclipsé  cesse  d'être  totale:  elle 
sera  donc  ^oWe  pendant  quelque  tems  (totalîs  cum  moi'o)  pour  chaque  lieu  où. 
elle  est  centrale. .  Enfin,,  si  le  diamètre  de  la  lune  est  i^lus  peù'ie  que  celui 
du  soleil,  cet.  astre  ne  peut  pas  être  caché  entièrement  par  la  lune,  autour 
de  laquelle  il  se  formera  une  couronne  lumineuse,  ou  un  anneau  du  soleil, 
dont  la  largeur;  est  r — Rt  Téclipse  sera  a?z/2u/a/re;  et  durera  jusqu'à  ce  que 
la.  distance  des  deux,  centres  est:  égale  à  r  —  R.  Il  en  suit ,  que  l'éclipsé 
peut  être  totale  ou  annulaire,  sans  être  centrale,  si  la  distance  apparente 
des  centres  est:  moindre  que  ztl  (R  —  r);  sans  êti'a  nulle».  Si.  celte  distance 
est,  durant  toute  Téclipse,.  plus  grande  que  itl  (R — r)^,  le  soleil  ne  sera 
éclipsé   ni   totalement  ni   centralement,  et  l'éclipsé  sera  seulement'  partielleo.  . 

Si  les  diamètres  apparens  du  soleil  et  de  la  lune  sont  à  très-peu  près 
égaux  y- il  peut  arriver  un.  phénomène  singulier.  On  a.  vu  (§.216.),  que  la- 
grandeur  apparente  du  diamètre  de  la  lune  dépend  de  sa  hauteur,  et  qu'il 
peut  augmenter  de.  i8/'"depuis  l'horizon  jusqu'au  zénit.  Ainsi  la  même  éclipse 
p,eut  être  totale  pour  un  lieu  qui  voit  les  centres  de  la  lune  et  du  soleil 
,ajuvzénit5,,  tandis,  qu'elle  est  annulaire  pour,  un;  autjre,  l,ieu  qui  les  voit  près 
dû;  V^i^J^i^^ipn.,  : 

L'éclipsé  peut  avoir  lieu,  efmême  être  totale,  ou  annuiaire,  sans  que 
i'^xe  de  l'ombre  rencontre  la  terre:  il  suffit,  qu'une  droite,  menée  par  des 
points  quelconques  do  soieii  et  de  la  lune,,  passe  par,  la  terre.  Les  limites 
des  éclipses  seront,  déteraiinées  par  la  surface  conique  qui  touche  le  soleil 
etj  la  lune.  L'axe  de  ce  cône,  qui  est  celui  de  l'ombre,  décrira  l'orbite  re- 
lative de  la.  lune  :  sa  base  sera,  un  grand  cercle  du  soieii,  supposé  immobile^ 
et!  l'oeil,  placé  derrière  la,  lune  dans  ce  cône  "cFombre,  verra  une  éclipse  to- 
tale ou  annulaire.  Imaginés  une  tangente  du  so.ieiL  et  de  la  lune,  passant 
par.  deux  côiés  opposés  de  ce  cône:  cette  tangente,  en  tournant  sur.  l'axe 
de  l'ombre,  décrira  deux  cônes  opposés,  dont  le  commun  sommet  tombera  dans 
l'axe  entre  le  soleil  et  la  lune,  et  dont  l'un,  s'élargira  derrière  la  lune.  Ce 
cône  tronqué  est  le  cône  de  pénombre:  car  l'oeil,  placé  dans  ce  cône,  verra 
«ne  éclipse  partielle,  qui  commencera  et  finira,  dans  l'instant,  où  V-oqW  entre 
dans- ce.  cône,,  et.  qu'il;  en.  sort». 
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On  peut  donc  représenter  les  circonstances  d'une  éclipse  solaire  ^ç 
cette  manière.  On  voit  une  éclipse  cenîrale,  lorsque  roeil  $e  trouve  dans  X'axe 
de  l'ombre.  L'éclipsé  totale  commence,  et  Vannuîaire  finit,  lorsque  la  droite  qui 
touche  les  bords  orientaux  du  soieii  et  de  la  lune,  rencontre  Foéil.  L'éciipse 
totale  finit,  et  Vannuïaire.  <:ommenc€,  quand  une  droite,  menée  de  Fceïî,  touche 
ie«  bord*  o-ccidentaux  des  deuix  astres,  L'éclips€  '^partielle  commence,  lorsque  I3, 
droite,  menée  de  Foeii  au  bord  occidental  du  soleil,  touche  le  bord  oriental  de 
la  lune:  elle  finit,  quand  le  rayon  visuel  est  tangent  au  bord  oriental  du  soleil 
et  au  bord  occidental  de  la  lune.  Quand  l'axe  de  l'ombre  rencontre  un  liein 
de  la  terre,  qui  aura  alors  «ne  éclipse  eentra'k,  la  lune  peut  s'éloigner  du 
joleil  de  R  —  r,  ou  de  r  —  R,  ou  de  R-^-r^  avant  quo  Féclipse  cesse  d'être 
totale,  annulaire,  ou  partielle:  il  faut  donc  augmenter  le  demi-diamètre  ou  I4 
limite  de  î'éclipse  centrale,  de  R'^^r^  ou  r — R,  eu  R-f-O  pour  avoir  les 
limites  de  l'éclipsé  centrale,  annulàfiie,  ou  partielle. 

§.  246.  Soient  {Fig.  68.)  S,  T,  les  centres  du  soletl  et  de  la  terre, 
supposés  immobiles,,  s,  t,  des  points  de  leurs  surfaces,  QUE  Forbite  relative 
de  la  lune  de  Foccident  O  à  Forient  E,  qui  n'est  pas  dans  le  même  plan  que 
STj  et  qu'on  mène  les  tangentes  ^t,st,sT.  Si  le  point  L  est  dans  l'éclipti- 
que,  ou  que  la  conjonction  arrive  dans  le  noeud  même,  le  centre  T  de  la 
terre,  et  le  point  A  de  sa  surface,  verront  une  éclipse  centrale  à  Finsiant  dé 
la  nouvelle  lune.  Dans  d'autres  cas,  la  droite  SL  qui  joint  les  centres  d# 
so.leil  et  de  la  lune,  ou  ce  qui  revient  au  même,  Faxe  de  l'ombre,  ne  pas- 
sera pas  par  le  centre  de  la  terre,  mais  elle  en  rencontrera  d'autres  points^ 
si  la  lune  est  assés  près  du  noeud.  Cela  aura  encore  lieu  avant  et  après  la 
conjonction,  jusqu'à  ce  que  Faxe  SL  coïncide  avec  la  tangente  S^  ou  Sr, 
qui  seront  par  conséquent  les  limites  de  Féclipse  centrale.  Si  S^,  en  tournant 
sur  Faxe  ST,  décrit  un  cône,  il  y  aura  éclipse  centrale  sur  la  terre  en 
général,  lorsque  ce  cône  coupe  Forbite  OE;  il  n'y  en  aura  pas  dans  le 
cas  contraire.  Dans  le  premier  cas ,  O  E  coupera  néces-saireraent  la  sur- 
face conique  en  deux  points^  dont  le  premier  ou  l'eccidental  soit  /.  L'é- 
clipse  centrale  commencera  donc,  lorsque  le  centre  de  la  lune  est  en  /; 
et  elle  finira  à  la  même    distance  orientale   de  L.    La  distaûce  géocentriqu® 
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des   centres  du  soleil    et  de   la  luae    est  alors^  ST/mT/if — TS/rnP — p  ; 
d'ûu  il  suit  q,ue 

le   demi'diamèire   de  I^edîpse  centrale  est  la   différence  entre  les  paraUaoœs  de  la 
lune  et  du   soleil  (P — /;)j 
l'éclipsé  centrale    durera   donc  aussi   longtems,    que   la  distance   gébcentrique 
des  centras  du  soleil  et  de   la  lune  n'est   pas   plus  grande  que  P— p. 

Le  centre  de  la  lune  étant  en  M,  de  sorte  que  son  bord  oriental  N 
tbuclie  la  tangente  st,  le  point  ^-  de  la  terre  verra  seul  le  contact  extérieur 
des  deux  disques;  Iq  lieu  i  verra  le  premier  le  commencement  de  ré€lipse 
partielle.  Ainsi  l'é^lipse  générale  commencera  et  finira,  lorsque  la  distance 
géocentrique  des^  centres^  est.  STM-ST5  +  .sTN  +  NTM-ST5+(TN/  =  Ts^) 
=fN,TM=r+(P  — ;?.)4^R:: 

le  demi-diamètre  de  l'éclipsé  partielle  est  là  somme  dès  demi-'diamèfres  du  soleil 

et   de  la  lune  ^  plus  la   dijférence^  de  leurs  parallaxes  y  on   la  somme  desdèmi-^- 

diamètres   du  soleil  Çr),.  de   la   lune  (K),  et  de  l'éclipsé  centrale    (P — p). 

Dans  l'instant   oiJ,  l&  centre  de  la  lune  étant   en  /n>  son  bord  occidea— 

tàl  N  toucha  la  tangente  t-Sy  le  lieu   ^  qui,  à  cause  de  la  rotation  de  la  terre,, 

n'est  plus  le  même  que  le  lieu  t  précédent,  verra  le  premier  le  commence=- 

ment  de  l'éclipsé  annulaire,  si  r  est  plus-  grand  que  R,.  ensorte  que  m  tombe' 

à  l'occident  de   la  droite  Si;  d'où  il  sciit,  que  dans   les  instans  du  commen»- 

cernent  et  de  la  fin  de  l'éolipse  annulaire,  la  distance  géocentrique  des  centres' 

du   soleil  et  delà  lune  est  STm— :STN — NTm-=i(ST5 -h-^TN),— NTwc:=: 

(§T5 -4- TN/ :— T  57)  —  N  T /72  =1^  r-f  P  —  p '— R,v 

le  demi -diam.ètrJS  de  l'éclipsé  annulaire  est  égal  au  demi-dia?nètr3  de  PéclipS'i&^ 
centrale  {F-^p^y  pluS' la  différence  dont  le  demi-diamètre^  du  soleil  excède^ 
celui  de  la  lune  [r  -^  R)i- 

Enfin,;  si  le  centre  de  la  Iline  est'  en  jx ,  son  bord  occidentàî  ri'  ibW" 
clianî'  la.  tangente  st,  le  lieu  r  verra  le  dernier  la  fin  de  l'éclipsé  totale,  ea^ 
siîpposanî  que  R  est  plus  grand  que  r,  ensorte  que  ft  tombe  à  l'orient  de  îa^ 
droite  t  S:  car  chaque  autre  lieu- A- verra  déjà  le  bord  occidental  .s  du  soleil, 
,  et  un  instant  après,  la  même  partie  du- soleil  ne  sera  plus  cachée  à  l'oeil  pla-- 
es  ea  Tj  à  cause  du  mouvement  relatif  de.  la  Iu»q,  de  ^^.  en  E,    La  distance^ 
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géocentrique  des   centres,    dans  les  instans  du  commencement  et  de  la  fin  de 
l'éclipsé  totale  sera  doncSTiiz:STn  +  7iTiJ^z:ÇsTn  —  7^)  -h  R  zT/ïT-T5T-r-j~R 

\q    àemi-dlamètre   de  l'écUpse  totale  est  égal  à  celui   de  F  éclipse   centrale  (P — p), 
plus  la  quantité  doni  le  demi-diamètre  de  la  lune  excécîe  celui  du  soleil  (R — r). 
On  observera  que  ces  résultats  sont  parfaitement  .d'accord    avec  ceux   du  §. 
précédent. 

§.   a/j.?-  Il   faut  faire  ici  une  remarque   concernant   les  parallaxes  P,/7, 
qui  était  inutile  dans  le  calcul    des  éclipses  lunaires.    Puisque   les  points    t, 
T,  sont   des  lieux  différens  de  la  terre,  au  commencement  et  à   la  fin  de  Fé- 
clipse  partiale,  totale,  et  centrale,  P  aura'dans  toutes  les  formules  précédentes  des 
valeurs   ditlérentes ,    étant  la  parallaxe  horizontale   qui  convient  à  la  latitude 
des  lieux  t,    r,  conformément  à  l'aplatissement    de  la  terre.     Mais    ces  lieux 
étant   inconnus ,   on    commence    par   calculer    le  commencement   et  la  fin   de 
l'éclipsé,  et  l'on  conclut  les  lieux  t,  r,   de  la  situation  que   le  globe  terrestre 
doit  avoir  à  ces   époques:  il  n'y   a  donc  pas  d'autre  moyen,  que  de   faire  un 
premier  calcul,  en   donnant  à  P  une  valeur  moyenne,   par  exemple,  la  paral- 
laxe sous  l'équateur.  Ayant  trouvé  avec  cette  valeur   de  P,  le  commencement 
et   la  fin  de  l'éclipsé,    on  calculera   les   lieux  /;,t,  qui  verront  les  premiers  le 
com.mencement,  et  les  derniers  la  fin  :   après  quoi  on  mettra  à  la   place  de  P 
la  parallaxe  horizontale  sous  le  parallèle  de  ces  lieux,   et  l'on  fera  encore  une 
fois  le  calcul  avec  cette  valeur  corrigée  de  V;  ce  qui  donnera  plus  exactement 
les  instans  du  commencement  et  de  la  fin   de   l'éclipsé,   ainsi  que  les  lieux  t, 
T.   La  correction  qui  en  résulte   pour  la  parallaxe  du  soleil  p,  est  insensible. 
§.  a48.   Nous   avons  exposé  les  phénomènes,   tels  qu'ils   paraissent,  vus 
de  la  terre;    et  cette  manière  de   les  envisager,  est  sans  doute  la  plus  natu- 
relle  et  la  plus  exacte,    et  elle  suffit   entièrement,    pour    calculer  toutes  les 
circonstances  d'une  éclipse  solaire.   Cependant  il  ne  sera  pas  inutile,  de  con-.- 
•idérer  cet  objet  important,   d'une  autre  manière  qui  est  adoptée  par  la  plu- 
part  des  astronomes.    On  regarde  les  phénomènes  généraux  d'une  éclipse  de 
soleil  comme  une  éclipse   de  terre,    en  transportant  l'observateur  dans  la  lune, 
et  en  supposant   ç[ue  la  terre  traverse  l'ombre  de  la  lunCi    arec  un  mouve- 
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ment  égal,  mais  contraire  au  mouvement  relatif  de  la  lune.  •  G-ela  doit  nécessai- 
rement donner  les  mêmes  résultats',  car  il  est  aisé  de  voir,  que  le  mouve- 
^g^înent  de  k  terre,  vue  de  la  lune,  sera  égal  et  opposé  à  celui  de  la  lune, 
vue  de  la  terre.  D'après  cette  manière  de  se  représenter  lt3s  choses,  la  lune 
4^rGJeltera  dans  la  région  de  la  terre  divers  cônes  d'ombre,  la  pénombre,  et 
l'ombre  totale  ou  annulaire:  et  à  mesure  que  la  terre  vient  toucher  ces  cô- 
nes, l'edipse  partiale,  totale  ou  annulaire,  commencera  ou  finira.  C«l a  arrive 
-donc,  lorsque  la  distance  sélénocentrique  d-es  centres  de  l'ombre  et  de  la 
t:erre  est  égale  à  ia  somme  des  demi -diamètres   de  la  terre  et  de  t'ombre. 

.Il  suit  de  ce  qui  précède  (§0  229.)  que,  si  s(r,  tr,  (^Fig.-65.)  s.ont  les 
disques  du  soleil  et  de  .la  lune,  Vombre  totale  sera  limitée  par  le  cône  tCr^ 
la  pénombre  par  le  cône  tronqué  G/tH.  L'oeil  placé  dans  le  premier  cône, 
aura  une  éclipse  totale:  d'un  point  *L  du  second  cône,  on  rerra  une  partie 
du  soleil  cachée j  et  hors  des  deux  cônes  en  M,  on  verra  le  soleil  entier. 
En  faisant  tourner  le  triangle. S C5  sur  l'axe  SC,  il  naîtra  deux  cônes, 
a^^ant  mi  commun  sommet  C,  dont  l'un  SCs  renferme  l'ombre  totale, 
et  l'opposé  BCE  l'ombre  annulaire.  En  efîet,  ayant  mené  d'un  point  A 
de  ce  «dernier  cône  la  tangente  à  la  kme  .A/^  elle  rencontrera  un  point  N 
du  disque  solaire,  5N  étant  la  largeur  de  l'anneau  lumineux  qui  environne 
la  partie  obscurcie  de  la  lune  NS3  et  par  rapport  à  l'oeil  A,SAN=iR  est 
plus  petit  que  ^.Aszzir,  ce  qui  est  le  caractère  des  éclipses  annulaires.  L'é- 
clipse  sera  donc-  totale  ou  «annulaire ,  selon  que  la  terre  traversera  le  cône 
iCt  suivant  OW,  ou  le  cône  ECB  suivant  ow.  La  terre  se  trouve  dansle 
même  cône,  mais  à  une  très-grande  distance  de  G ,  lorsqu'une  planète  infé- 
rieure passe  sur  le -soleil. -En -supposant  que  l'ïixe  ST  est  immobile,  et  que. 
ia  terre  décrit  OW  ou  oiv  par  s.on  mouvement  relatif,  il  est -clair,  que  le 
commencement  et  la  fin  de  TécUpse  partiale,  légale,  annulaire,  et  centrale, 
aura  lieu^  lorsque  la  terre  touche  la  pénombre  enMX^  l'ombre  totale  enL'^ 
Vombre  annulaire  en  IK,  et  lorsqu'elle  touclrs  l'a-xe  SC.  Dans  tous  ces  cas, 
la  distance  sélénocentrique  de  la  terre  à  Taxe  SC  est  égale  à  la  somme  des 
demi-diamètres  de  la  terre  ai  de  l'ombre  dont  il  s'agit:  ainsi  l'on  aura  pour  le 
commencement   de  l'éciipse  partielle  CTM  :::::  CT  X -f  XTM,  pour   l'a  fin  d© 

5  0      ^    , 
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l'éclipsé  totale  CTL  :=  CT/ -}-LT/,    et  pour  le  commencement  de  l'éclipsé 
annulaire  CTIzuGTK-f-KTL  Le  demi-diamêtre  sélénocentrique  de  la  terre 
n'élant  autre  chose  que  la  parallaxe  horizontale  de  la  lune,  il  reste  à  déîer^ 
miner  les  diamètres  des  ombres. 

%.  249-  I^®  demi-diamètre  sélénocentrique  de  la  pénombre  ^^ï  CTX^^ 
TXT-{-TFTZ=R-{-(T5r-f-ST5),  T^r  étant  le  demi-diamètre  héliocentrique 
de  la  lune,  et  ST5  le  demi-diamètre  sélénocentrique  du  soleil.  En  nommant 
Uf  h,  c,  les  distances  de  la  terre  au  soleil,  de  la  lune  au  soleil  et  à  la  terre, 
d,  e,  les  vrais  demi -diamètres  de  la  terre  et  de  la  lune,  on  aura  enz 
©,27293.  J  (§.  214.)».  et  TsTzz:--.  Or  les  diamètres  apparens  étant  en  raison 

Inverse  des  distances,  on  a  STszzi^n  Mais  dans  le  tems  des  nouvelles  lu- 

0 

aes,   5zz:a  —  c^  et  c  est  environ   60»  d  (§*  21 3.):   on  a  de  plus,  p  zi:  —  ou 

^ ^      j  ,         dh  —  60*)    a  1  e  0,27293.-6       „  ,     , 

ffi  =  - ,  donc  b:=i  —^ ^    --  —  — - — .   et   -  =  -î-^- — ^  .     En  substi- 

P  p  '  b  I  —  60  p*  b  I  —  Qop 

tuant  p  =  8'',6— o,oooo4i26j  r=: 1 6' —  060'' ,  on  trouvera  T^rzz: — -— ^4— 

*^  I — 0,0024.76 

=12^3^,  et  STs=z !!_—;. 4.  3/-  38    donc  Tsr  A-ST s=zr^^'\n. 

!• O5  00247  6  I      T^     '  i 

£e  dernier  terme  peut  être  négligé  ici:   on  aura  donc  CTXzzR-j-r; 

le  demi-diamèire  de  la  pénombre   est  la  somme  des  demi-diamètres  du  soleil  et 

de  la  lune,  (R  -j-  r)^ 

On  peui  donc  mettre  partout,  sans  erreur  sensible,  Tsr'zzYs-t::^:^^ 
et  ST5~r„  donc  SC5,=  STs  — T^^  — r.  Gela  posé,  ou  trouvera  CT/=r: 
T/^--SG5=:R  — r,  et  CTK^iSG^  •-»TK^:z:r— R,  c'est   à  dire, 

les  demi-diamètres  de  l'ombre  totale  ou  de  Tombre  annulaire  sont  les  ^uantités^,. 

nont  le  demi-diamètre  de  la  lune  est  plus  ou  moins:  grand,  que  celui  du  soleil,. 

R —  r  ou'r  —  E. 
Ce»  deux  diamètres  sant:  donc  de  nature  opposée..  En  effet,  Tombre  est  totale  ou 
annulaire,,  selon  que  la  route  de  la  terre  est  en  deçà  ou  au  delà  de  G,  et 
relativement  au  soleil,  selon  que  le  bord  de  la  lune,  dans  Téelipse  centrale, 
tombe  au  dehors,  ou  au  dedans  du  disque  solaire,  ou  bien,  selon  que  l'an- 
neau est  obscur  ou  lumineux,  extérieur  ou  intérieur:;  donc  l'une  des  deux 
Taleurs  doit  être  positive,  l'autre  négative.  Il  faut  que  R  —  r,    avant  que  de 
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devenir  négatif,  soit  nul:  et  c^est  ce  qui  arrive  en  C,  où  Rzrr.  Le  point  G 
est  donc  la  limite  entre  les  éclipses  totale  et  annulaire,  et  donne  une  éclipse 
-centrale  momentanée  qu'on  peut  regarder  comme  totale  ou  comme  annulaire. 
Pour  que  l'éclipsé  soit  centrale,  il  faut  qu^un  point  de  la  terre  se  trouve 
dans  l'axe  de  l'ombre:  sous  ce  rapport  on  peut  dire  que 

le  diamètre  de  l'ombre  centrcde  est  nuL 

s 

§.  aSo.  Ce  qui  précèdcj  ne  se  rapporte  qu''au  centre  de  la  terre:  une 
partie  de  la  terre  restera  donc  dans  l'ombre,  jusqu'à  ce  qu'elle  s'en  est  éloi- 
gnée d'un  de  ses  rayons;  d'oii  il  suit  qu'il  faut  ajouter  au  rayon  de  l'ombre 
le  demi-diamètre  sélénocentrique  de  la  terre  P,  pour  avoir  le  rayon  de  l'é- 
clipse,  c'est-à-dire  la  distance  sélénocentrique  du  centre  de  la  terre  à  l'axe  de 
l'ombre,  dans  l'instant  du  commencement  et  de  la  fin  de  l'éclipsé  partiale, 
totale,  annulaire,  et  centrale.  Mais  comme  on  emploie  dans  le  calcul  la  dis- 
tance géocentrlque  des  centres  du  soleil  et  de  la  lune ,  il  faut  mettre  P  —  /> 
à  la  place  de  P.  En  ^ffèt,  la  terre  étant  en  L  à  la  fin  de  l'éclipsé  totale,  la 
distance  sélénocentrique  çst  CTL  =  CT/4- /TL  —  (T/^  — SC^) +  /TL=: 
R-r+P;  et  la  distance  géocentrlque  TLSi:CTL-CSL  =  CTL-CS/-LS/r 
(R— SC5  +  P)  — (S/5— SG5)— ;?z=R-|-P— r— pzzCTL  — p.  Il  faut  donc 
ajouter  au  demi-diamètre  de  l'ombre  la  différence  des  parallaxes  P — p,  pour 
avoir  le  demi-diamètre  géocentrlque  de  l'éclipsé,  ou  la  distance  des  centres 
du  soleil  et  de  la  lune  au  moment  du  commencement  et  de  la  fin  de  l'é- 
clipse:    ce  qui  donnera  les  formules   précédentes  (§.  246.)  qui  sont  exactes. 

On  doit  juger,  par  un  calcul  préalable,  si  la  nouvelle  lune  sera  éclî~ 
ptique,  c'est-à-dire,  si  la  latitude  de  la  lune  en  conjonction,  ou  plutôt  dans 
la  plus  courte  distance  de  l'axe,  sera  plus  petite  que  P-— p4-R-j-r.  La  plus 
grande  latitude,  à  laquelle  il  peut  y  avoir  éclipse  de  soleil,  est  par  consé- 
quent (§.  23i.)  6'/— 9'^4-i6'5y'-fi6'i8''=i«35'4'^  et  la  plus  petite,  où  l'on 
est  sûr  qu'il  y  aura  éclipse,  est  53'  —  9''-^- i5'34''-j- i5'45":=::  i  ■  aj' 10''.  L'ar- 
gument de  latitude  correspondant  se  trouvera  par  les  équations  (§.  23 1.) 
sm  a  zn  r-~r;^ —   ct  sm  a  zz  - — - — -, — -  :   on  aura  donc 

sin  5°  sinô°i7    34 

la   limite  au   delà   de  laquelle  II  ne  peut  y  ai^olr  éclipse,   a  HT  î  8°  29'  4^''} 

et  la  limite  où   il  doit  y  avoir  éclipse,    ct  zi:  1 5°  23' 24". 
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§.  25 1.  Après    s'être  assuré    à  l'aide   des  tables  (§.  aSi.),    que  Targa- 
ment    de  latitude    dans  l'instamt   d'une  nouvelle   lune  est  renfermé    entre  ces 
limites,  on  calculera    au  moyen  des  tables  du  soleil   et  de  la  lune,    le  tems  , 
VTai    de   la  conjonction  :=z:T,    et  pour  la  même  époque   les  autres    élémens , 
//;,  H,  5,  (3,  P,  R,  r  (§'i  aSsjjr  avec   lesquels  on  délenninera,  en  se  servant  du. 
même   procédé,    l'orbite   relative    et    l'angle    w   qu'elle   fait    avec  l'écliptiqn® ^ 
sin  w z= -~— -  (§^.  235.)^  d'oii  l'on  tirera  (F/g/Gj.)   A€iiznzi:bs'moi,   et-AQrz: 
r/zm^cosco.    Au  moyen   de  la  plus  courte  distance  m^   mi  trouvera  plus  exa-^- 
élément  les  conditions  des   éclipses.   L'éclipsé  sera  centrale,  si  m <!iV — p   ou 
i  <C. -\  centrale  sans  durée,  si  Z>Z ;  totale,  si  b<l — —  et  R'>-r.  : 

COS  W  -  COSOJ  cosco 

annulaire,  si  b  <C et  r^E.:    elle   ne  sera    que  partiale,    lorsque: 

t^ ^.— ' et  ô  <r .    11  en  suit,     que   leclipse,    par   rap- 

C O  5  Ol)  ces  OJ  '         "  ' 

port  à   la  terre  en  général,   sera  totale,,  annulaire,   ou  partielle,  sans  durée,  si- 
p_^-f-(R_r)  p_^^.R_^.r       ,  ,  '      j  .  .,       , 

t)zi: ■■■■"— — — -   ou  b-zz ^ -.dans  les-  deux  premters  cas,  il  ny 

cosw  cosco 

aura  qu'un  seul  lieu  de  la  terre,  auquel  le  soleil  entier  sera  caché  un  in.» 
stantj  ou  qui  verra  un  moment  la  lune  entière  swt  le  disque  solaire-^  dans- 
le  dernier  cas,  un  seiU  lieu  de  la  terre  verra  un  instant  le  contact  des  deux, 
«iisques ,  ce  qui  ne  peut  pas  être  observé.  Il  faut  encore  remarquer,  que 
j'éclipse  peut  être  totale  sans-  durée  dans  chaque  lieu  particulier,  et  que  ce- 
pendant l'écîipse  totale  sur  la  terre  entière  dure  longtems,.  parceque  plusieurs 
lieux  la  voient  successivement,  mais  chacun  un  instant  seulement:  c'est  le 
«îas,  h  la  vérité  tiès-rare,  où  R  et  r  sont  exactement  égaux;  encore  lîiat-il 
«bserver,  qu^j,  la  rigueur  cela  ne  peut  pas  arriver,  parceque  R  a  dans  cha- 
que lieu  une  autre  va-leur  qui  dépend  de  la  hauteur  de  la  lune.  Du  reste^ 
les  éclipses  .centrale  et  totale  sont  synonymes,   dans  le  cas  oii  Rzzr. 

§.  252.  Ayant  décrit  (flg'  67.)  trois  cercles  du  centre  O  (qui  est  ie 
point  de  la  conjonction),  et  des  ra3:ons  des -éelipses  centrale,  totaîe  ou  anna- 
laire,  et  partielle,  P — p,  P — ./^îdlC^^  —  r)  et  P — p-j-R-f-r;  il  est  visible,  que 
chaque  éclipse  commencera  et  finira,  lorsque  le  centre  de  la  lùne  se  trouva 
dans  les  points  de  son  orbite  relative  DP,  où  elle  coupe  l'un  de  ces^  trois 
cercles.  On  aura  (iono  par  lo  procédé  n;récëdent  (Ç.  238. \  en  faisant  sucr'^s- 
âivemimcût   (jD-zz.QY  égal   à  P— p,  à  P— r- :t:'R  — '-")>   et  à  F— p-^-pL-f-r, 
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Instant  du  milieu  ou  de  la  plus  grande  phase  iz:T— ~ — - — ^ 

^                                   ^      1     ii,  T              .7    ^rr^     36oo{Z)sinco-l-v'((P— *)=— i^cos^wU 
Commencement  et  fin  de  Icclipse  centrale  _  1 =^   ^ — -i-i -^ 

Commencement  et  fin  de  l'éclipsé  totale  ou  annulaire  m 
T~|^  {bsm.^-±:Vl(P-p±(K^r)Y^F-co,''^'\}\. 

Commencement  et  Jin  de  l'écllpse  partielle  zn 
T_^^^   |./,sincort:V[(P— p  +  R  +  r)^  — Z'^cos^w]};, 

îè  signe  -|-  du  radical  se  rapportant  an  eommeacemeni,  le  signe  —  à  la  fin. 
On  appelle  g'ra72cfeiyr  ou  phase  de  l'éclipsé  solaire,  la  partie  du  diamètre 
du  soleil,  divisé  en  11  doigts zzi—f  qui  est  occultée  par  la  lune.  L'instant  où 
le  centre  de  la  lune  touche  la  circonférence  da  cercle  de  l'éclipsé  partielle^ 
est  le  premier  où  le  contact  dés  deux  disques  est  vu  de  la  te-rrej  la  gran- 
deur de  réclipse  est  donc  nulle.  La  lune  étant  arrivée  en  G,  la  dislance  des 
efn très  sera  plus  petite  que  P — p  -\~K-\-r,  et  la  partie  occiiltée  du  diamètre 
du  soleil  sera  E  —  p --j-R-i-/ — O  Gi  donc,  poux-^hWiver  le  tems  où  la  phase 
sera  de  /j.  doigts,  il  faut  faire  P — /?-|-R-|-r — OGz=-^r>  ou  QGzzP — -/j-f" 

RH-  ^^  r,  d'où  il  suit  AG=r"]/^(P— P-I-R4-  ^^  r)^  -  m^l,  parlant 
Commeircenient  et  fin  de  la  phase  de  }i.  doigts  ZZ 

T  -  1^^   \  h  sin  cu.it  y  [(P  — p  -j-  R  -f  —-t  r)-  —  b-œs^  co]  T. 
ti  — '  iy    t  o  ^ 

La    plus   grande   phase    dans    le   milieu    A   est    ABzzQB — Q  A  "ziz 
— —  m  i«    doigts 5    clou    11  suit    que ,  SI  i éclipse  est  cen/rale 

Sans  durée j,  ècosoj  étant  zzP — p{%-  2'5i.),  on  aura  Yzzz  — ^^ ,  ce  qui  estda 

— ^ plus  grand-,   ou  ae  — ^^ — - —  doigts- plus  petit  que  12  doigts,,  selon  que 

s'éclipse  ^si  totale  ou  annulaire.  Si  réclipse  est  tatale  sans  durée,  ^cosw  étant 
mP — p-f"^*^ — '"!  Oïl  ain'a  Eznia  doigts;  si  l'éclipsé  totale  dure  quelque  tems, 
F  est  déplus  de  12  doigts.  Les  éclipses  o^??w/c'Hre5  sans  a'zvre'e  donnent  Z»cûst.jzz 
p" — p '\~  ^ — R,..  et  F  m  ^—  <^  12   doigts.  Si  l'éclipsé  annulaire  dure  quelque 

temSjOn  a  Z»  cos  w  <^  P  ^ — p-[~^' — R?  donc  F  ^  — ;- ,  et  F  peut  excéder  la 
doigts.  Four  se  former  une  idée  juste  ào;  ce  que  c'est  qu'une  éclipse  plus 
gra.nde   que  12  d^igtsy   il  faut  se  rappeler    que  la  phase   AB   est  la.  quantité 
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dont  le  soleil  s'est  enfoncé  dans  Tombre:  donc,  si  F  est  de  la  +  X  doigts, 
cela  veut  dire  que  Vimmersion  du  soleil  dans  l'ombre  est  de  X  doigts  plus 
grande,  qu'il  ne  fallait  pour  rendre  récHpse  totale  ou  annulaire;  ce  qui  dé- 
termine  la  durée  de  cette  éclipse.  Si  Téclipse  est  por//e//e,  Z^cosw  est  plus  grand 
que  P— p±:(R— ^)»  et  moins  grand  que  V—.p-[-R-^r,  donc  F<i2  doigts; 
si  elle  ne-dure  qu'un  instant,  on  a  6  cos  oj  =:  P  — p  +  R  -f  r,  donc  F  zz:  o, 
La  phase  43ans  la  conjonction  C   est 

GG-GC  =  -^ ^- ^  doigts. 
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CHAPITRE      V, 

f 

UÈclipse  des  dîfferens  lieux  de  Ict  Terre, 

§.   253,   l^Ja  seconde'  paiiie  du  calcul  comprend  les  questions  suivantesî 
!..  quels   lieux  de  la  terre  verront  les  premiers  le  commencement,  et  les  der» 

niers  la  fin  de  l'éclipsé  partiale,  totale  ou:  annulaire,  et  centrale? 
3^.  quel  est  le  lieu  de  la  terre  quiy  dans  l'instant  dir  milieu^  verra  une  éclipse 

centrale,  ou   le  plus  grand  obscurcissement  du  soleil? 
S.  quels  pays  verront  successivement  une  éclipse  partiale,   totale,   ou  cen- 
trale? quelle  est  la  route  que-  prendront  sur  la:  surface  de  la.  terre,  Vombre^ 
la  pénombre,,  et  le  centre  de  Fombre?.' 
il  sera  supposé  dans  ce  calcul,,  que  les  époques  dé  toutes  les  phases  remar-- 
guables  pour  la  terre  en.  général^  ont  été  trouvées^  pour  le  méridien  d'un  lieu 
A,   par  les  méthodes-  du   Chap.  IV.     Mais  outre  ces  élémens,.  il  faut  tirer  des 
tables  5   pour  l'époque  de  la  nouvelle  lune,,  Vobliquité  de  l'écliptiquej;  la  décU-^ 
naison  du  soleil,   et  sa.  variation;  horaire... 

§.  254.  L'éclipsé  partielle  commence  ou;  finit  dans>  un  lieu^  de  l'a;  terre,, 
lorsqu'il  voit  le  contact  extérieur  du  soleil  et  de  la  lune  :  ce  Lieu  sera  le 
premier  ou  le  dernier  qui  verra  ce  phéîiomëne,  s'il  voit  le.  csntact  dans  l'in- 
stant, où  ie  commencement  eu  la  fin.  arrive  pour-  la  terre  en:  général;,  c'est-à- 
dire  où  ia.  distance  géocentrique  des.  centres^  du  soleil  et  de  la.  >'une  €st  n:: 
P  — p  -f-R-f-  r,  ou  celle  des  bords  zzi  V — -p,.  Ov  \&i  distance,-  vue  de  ce  lieu,, 
est  dans  le  même  instant  nulle:  conséquemmenl  la^  quantité  P — p,.  dont  la 
distance  apparente  a  été  diminuée,  est  l'eiFêt  des  parallaxes,-  Il  s^ien  suit,  que 
le  lieu  qui  verra  le  pwmier  le  commencement,,  ou  le-  dernier  la  fin,  doit  être 
feiiement  situé,;    i)  que  ia.  parallaxe  est  un.  maximumy  2).  qu-elle  est  employée 
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entlëremeîit  à  approcher  la  lune  du  soleil.  La  première  coinlit ion  exige,  que 
le  point  du  contact  du  soleil  et  de  la  lune  soit  dans  Tiiorizon  apparent  de 
ce  lieu;  la  seconde  suppose  que  les  deux  centres  se  trouvent  dans  le  même 
cercle  vertical,  ou  que  le  grand  cercle ,  passant  par  les  deux  centres,  soil 
perpendiculaire  à  riiorizoîi.  Comme  P  est  beaucoup  plus  grand  que  /;;,  il 
sera  plus  simple  d'imaginer,  que  la  lune  seule  a  une  parallaxe  =  P  —  p,  qui 
l'abaisse  vers  l'horizon,  le  -soleil  n'étant  point  déplacé  par  la  parallaxe. 

Au  commencement  de  réclipse,  la  lune -est  encore  a  l'occident  du  soleil; 
il  faut  donc  que  la  parallajie  la  transporte  vers  l'orient,  pour  l'approcher  du 
soleil;  et  comme  elle  abaisse  tous  les' corps,  te  point  du  contact  doit  être  dan>s 
la  partie  orientale  de  l'horizon,  ou  <lans  le  point  àw  lever.  A  la  j^«  de  i'éciipse, 
la  lune  est  à  l'orient  du  soleil  :  il  faut  donc  que  la  parallaxe  la  transporte 
vers  l'occident,  ou  que  le  point  du  contact  «oit  dans  l'horizon  occidental;,  ou 
dans  le  point  du  coucher. 

Le  lieu  qui  verra  le  premier  le  commencement  de  l éclipse,  sera  donc  dé- 
terminé par  ces  conditi€ns.  La  lune  vient  de  se  lever,  le  soleil  commence  « 
se  lever;  le  bord  inférieur  de  la  lune  et  le  bord  supérieur  du  soleil  paraissent 
dans  l'horizon  orieniaî;  et  le  grand  cercle  qui^  au  commencement  de  Féclipse 
générale,  passe  par  les  centres  du  soleil  el  de  la  lune,  estpeipendicuiaire  à  • 
l'horizon  de  ce  lieu.  Il  en  est  de  même  du  lieu  qui  verra  le  dernier  la  fin  de 
l'éclipsé,  avec  cette  dilïérence,  qu'il  faut  mettre  le  coucher  et  FoGcident,  à  k 
place  du  lever  et  de  l'orient. 

Ce  que  nous  venons  de  trouver  par  des  raisonnemens,  se  déduira  avec 
la  même  facilité  de  la  figure  65.  Lorsque  le  soleil  est  en  S,  la  lune  en  T, 
la  terre  en  M,  touchant  en  X  la  pénombre^  réclipse  partielle  commencera,  et 
le  lieu  X  verra  le  premier  ce  commencement.  La  ligne  sXH,  tangente  à  la 
terre  en  X,  représente  l'horizon  du  lieu  X:  la  lune  t~  est  élevée  sur  l'horizon, 
le  soleil  s  s  est  abaissé  sous  l'horizon  sr\.  Le  bord  inférieur  de  la  lune  t 
(qui  est  en  même  tems  le  bord  oriental,  attendu  que  le  mouvement  de  la  lune 
autour  de  la  terre,  /  t,  se  dirige  d'occident  en  orient),  et  le  bord  supérieur 
et  occidental  du  soleil  s,  sont  en  contact  dans  l'horizon  XH  qui,  par  consé- 
quent,   est  la  partie  orientale  de  l'horizon,    Gela  est  encore  évident  par  ce    ^ 
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que  la  lerre  tourne  sur  son  axe  d'occident  en  orient,  de  sorte  que  le  lieu  X, 
étant  transporté  en  m,  voit  le  lever  du  soleil.  Sr,  dans  la  fin  de  l'éclipsé,  la 
ie^re  touche  la  pénombre  en  71,  le  lieu  n  qui  voit  le  dernier  la  fin,  a  le  so- 
leil entier  s<t  au  dessous,  et  la  lune  tr  au  dessus  de  son  îiorizon  Gikt,  qui 
est  rhorizon  occidental,  parceque  le  bord  oriental  de  la  lune  t  est  plus  élevé 
que  le  ibord  occidental  t,  et  que  la  rotation  de  la  terre  transporte  îe  lieu  72  e^i 
V,  ensorte  que  les  deux  astres  se  couchent.  D'ailleurs,  puisque  la  terre  tou- 
che le  cône  d'ombre  en  X  et  n,  la  prolongation  du  rayon  de  la  terre  MX  doit 
nécessairement  passer  par  l'axe  du  cône  STG:  donc  MX  et  ST  sont  dans  le 
même  plan,  ou  S  et  T  sont  situés  dans  îe  plan  vertical  M  XTS  du  lieu  X. 

Tout  cela  s'applique  également  ;à  Téclipse  iotale,  en  substituant  le  cône 
sCo"  au  cône  G  FIL 

§.  255.  Soit  (i*%.  69.)  QDa^  la  projection  ortographique  de  la  teriT, 
dont  îe  pôle  est  le  soleil,  de  manière  que  S  représente  le  centre  de  la  terre, 
et  le  lieu  qui  a  le  soleil  au  zénit  dans  un  instant  donne;  soit  P  le  pôle  élevé 
ou  illuminé,  CE  l'écliptique  d'occident  en  orient,  et  OH  l'orbite  relative  de 
la  lune,  la  rotation  de  la  terre  ^e  faisant  suivant  îa  même  direction:  PBQfiaSP 
sera  la  moitié  occidentale^  PScr^DiîP  la  moitié  orientale  de  l'hémisphère  il- 
luminé de  la  ierrej  et  tous  les  lieux  de  la  terre  p,  d^  décriront  des  cercles 
parallèles  autour  de  P,  en  ;iraversant  Thémisphère  supérieur  ou  illuminé  de 
Q  en  D  ou  de  d  en  ç:  faisons  S.QznP — p^  SOmP — p  -{-Bu-\-ry  donc 
Ç0rzR-|-7%  Cela  posé,  il  est  clair  que  Téclipse  centrale  commencera  et 
finira  sur  la  terre  en  général,  'lorsque  OH  coupe  la  circonférence  du  cercle 
QDçd^  et  Téclipse  partielle  au  moment  où  OH  coupe  le  cercle  GAE  en  0 
et  H:  Ç  verra  donc  le  premier  le  commencement  au  lever' du  soleil,  parceque 
Q  est  sur  le  point  de  se  lever  au  dessus  delà  limite  Qfl'r/D  de  rhémlsphère 
illuminé  par  le  soleil,  et  que  toute  autre  distance  OB  est  plus  grande  que 
OQ.  Suivant  les  principes  de  la  projection  ortographique,  tous  les  grands 
cercles,  pas-sant  par  Foeil  ou  par  S,  se  cliangent  en  lignes  droites  qui  font  entre 
elles  les  mêmes  angles  que  les  grands  cercles.  Or  BPS  est  le  cercle  de  dé» 
clinaison  du  soleil:  en  faisant  donc  ASF  égal  à  l'angle  de  positiop  z,  F  étant 
pris   a  gauche  ou   à   droite    de  S,    selon  que  îe  cercle    de  latitude    S  F  esta 

5i   - 
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l'occident  ou  à  rorient  du  cercie  de  déclinaison  S P,.  c'es^t-à^dire' selon  que  le 
soleil  est  dans  les- signes  ascendans  ou  descendans  (L  §.  76.  77.")  j  en  prenant 
FSGmw.  à.  gauche  ou  à  droite,,  selon  que  la  latitude  de- la  lune,  est  crois- 
sante ou  décroissante  (§.  2J5.  238.)f  on  connaît  les  angles- ASG—:  x-f- œ,  et 
GSOzi:GSH    par    l'équation    cosGSOiz:  —  z= — ,     Gela    donne* 

SO  P  —  p-hK-hr 

Fangle  ASO  zziGSO -f-n -}- '^j  qui  est  le  même  que  l'angle  sphérique' PSQ  j 
SQ  est  un  quadrans,  et  SP  est  la  di&tance  du  soleil  au  pôle,  donc  SPn^go'" — D, 
D  étant  là  déclinaison  boréale  du  soleil  au  commencement  de  réclipse..  0iï. 
aura  donc  dans  le  triangle  sphérique  PSQ, 

cos  PC  =cosPS  cosSQ-|-sin  PSsinSQcos  ASOy 
©r  PQ-=9o°~/ étant  la-  distance  du  lieu  Ç- au  pôle,  et  SQurgo'^  la  /a///a# 
J"  du  lieu  Q  sera  donnée  par  l'équation 

sm/=:  cos  D  cos  (GSO -f  K--f  w),. 
^étanî'  dernême  nature  que  le  pôle  P   et  la  déclinaison    dii  soleil  D>   ou  dë^ 
aa-ture  opposée,  selon  que  sinj^es't  positif  ou  négatif». 
On-  a  dans  le  même  triangle; 

^  cot  s  t>sin  ir'S  — cosPScos  p  SQ  sm  IX 

En  nommant  L  la.  longitade  du  lieu  A;^  pour  le  méridien  duquel  on  a  calculé' 
toutes- les  époques  de  l'éclipsé  générale  (§.  253,),  par  ex,  de  Paris j  et  en  sup- 
posant que  l'éclipsé  commence  ^:  heures  après  le  midi  vrai  de  Parisj  le  soleil 
S  ou  le  méridien  PS  sera  i5  t  dégrés  à  l'occident  du  méridien  de  Paris,  ou  la. 
longitude  du  lieu  S  sera  L—  i5/:  or  les  longitades  géographiques' étant  coni'- 
jptées  suivant  la  direction  ÇlVS,\2i  longitude  du  lieu  Q  sera 

/:ziL—  i5r— SPO, 
©n  verra  aisément   les  modifications  que  la  figure  69.   et  les  formules    précé-- 
âentes  éprouveront,  lorsque  la  latitude  de  la  lune  est  australe. 

Le  même  procédé  donnera,  pour  le  lieu  D  qui  verra  le  dernier  la 
în  en  H,  l'angle  ASH"=:GSH---(>i-f-co),  ia  latiiude  f  ^rt  l'équation  s'mf=z 
«osDcosASH,  l'angle  SPD  par  l'équation  iang  SPD  zz:— '4~~^  ^*^^ 
hngitude  /zzL  —  i5/-j-SPDj  ^  étant  le  tems  de  la  fin  de  l'éclipsé  générale^ 
gour  Paris,  et  D  la  déclinaison  du  soleil  à  celte  époque=- 
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En  mettant  h  la  plaèe  de  i  le  commencement  ow  la  fin  de  l'éclipsc 
totale  otL  annulaire,  et  de  l'éclipsé  centrale,  et  au  lieu  de  D  la  décUnaisoa 
du  s-oleil  qui  répond  à  clia^une  de  ces  époques  5  les  formules  précédentes 
donneront  les  lieux  qui  verront  les  premiei^  le  commencement,  m\  les  der- 
îîiers  la  fin  de  ces  éclipses.  Alors  l'angle  G  S  0  rr  G  S  H  sera  donné  par  une 
de   ces  éouations.,    cos   GS,0=:- — -■,..„    ~3Q^  cosGSO:=: 


§.  256,  On  trouvera  de  la  même  manière  le  lieu  qui,  dans  l'instant 
du  milieu,  verra  une  éclipse  centrale,  ©u  ia  plus  grande  phase.  L'éclipsé  est 
centrale,  si  ForMte  relative  QB  traversera  projection  de  la  terre  -QdqB. 
En  abaissant  donc  aux  QD  la  perpendiculaire  Sg,  ^  sera  le  milieu  de  l'éclipsé, 
Sgzizm  k  plus  courte  distance  géocentrique ,  et  le  lieu  dont  la  projection 
est  g,  aura  une  éclipse  centrale.  Ce  lieu  étant  perpendiculairement  élevé 
&ur  le  point  g  de  sa  projection,  la  droite  S^  de  la  projection  sera  au  rayoa 
SQ,  comme  le  sinus  de  l'arc  Sgz^x,  doat  le  lieu  g  est  éloigné  Se  S,  est 
à  l'unité:    ^n  m.  .doïi.o  - 


=sin  X 


SQ         F—p 

Connaissant  dans  le  triangle  spbérique  PS^,  PSzr90°>— D^  S£::^x,  PS^=: 
X  -f-  co,    on  aura 

cos  P^  =  smf=  sin  D  -  ■'^_^        +  ^-T  ^^^  "^  ^os  .(>t  +  oj)^ 

-  m  sin  (jt-H-Oy)  . 

tang  I3  F^  —  ^cos  D  y  (^P  —  p)""  —  m^)  —  m  sin  D  cos  [k  +  w}  ' 

/  =  L  — iSifl^SP^, 
les  signés  —  et  -|-  se  rapportant  aux  cas^  où  Sg  est  a  l'occident  an  cercî© 
de  déclinaison  SP,  ainsi  que  la  fgure  69.  le  représente,  ou  à  l'orient  j  et  D 
étant  la  déclinaiion  du  soleil,  i  le  tems  de  Paris,  dans  le  milieu  de  l'éclipsé. 
P^  étant  le  méridien  du  lieu  g^  le  soleil  est  dans  la  figure  à  l'orient  de  ce 
méridien,  et  le  lieu  g  verra  l'éclipsé  centrale  amnt  nùdi}  il  la  verra  après 
midip   si  $g  tombe  à  l'orient  de  S  P. 

Si  l'éclipsé  n'est  pas  centrale,  le  milieu  arrivera  en  G,  et  le  lieu  7 
verra  la  plus  grande  phase,  parceque  toute  autre  distance  GB  est  plus  grande 
que  G  7.    On  a  de  même 
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PS7=:K-f  ov   PS  —  ^o'^—D,    87=390",    donc 
GOsJ?yzi:sinfzi:cosDcosCy.  +  ixi),  {angSP7=: — li^îi^,  c\  /==:L— i5^irSP7; 

sin  D  ^  ^ 

selon  que  la  peEpendlculaire'  SG  4ombe  à  l'occident  ou  à  Torient  du  cercle 
de  déclinaison  SB-  Dans  le  premier  cas  le  lieu  y  verra  le  milieu  de  Té- 
«lipse  et  la  plus  grande  phase  au  lever  du  soleil,  dans  le  dernier  cas  au 
coucher  du  soleil;  attendu  que  la  rotation  de  la  terre  fait  tourner  le  lieu. 
1'  autour  de  P  suivant  7g  ô"«. 

§.  207.  On   trouvera    le    lieu    qui  verra  l'éclipsé   centrale  dans  un  in- 
stant quelconque,    en  mettant  à  la  place   de  l  le  tems  donné  pour  Pal-is,    et 
à  la  place  de  m  la  distance   gébcenlrique'  des-  centres  à:  cette  époque.     Cette 
distance    O  ^   Ç^^'g-  67-)    se    trouve    de   deux,  manières.     L'intervalle  entre  lé 
milieiL  de   l'éclipsé  A  et  le  tems  donné,,  étant  converti  en  are,,  au  moyen  du^ 
înouvement   relatif  y),  de  la  lune,,  donnera^  le  segment  de  l'orbite  AX,     don^- 
0  Xzzy  (m"-^  AX")..    D'un  autre  côté,  les  niouvemcns  horaires   [3  et  75  don- 
iieront  la  latitude  Xp.  zrZ>^    et  la  différence   entre  les  longitudes  du  soleil  et- 
^è  la  lune   Q  ^i  z^  B^.  d'où  il  viendra  Q  ^^  =  ^  (B^-f- ^^}- 

§1.  258,.  La;  troisième  question  {^.  253.)  ne  saurait  être  résolue  facile;- 
Hient  dans  toute;  son  etenduej  que  par  des-  constructions  qui  doivent  être  ex- 
pliquées dans  Fastronomie  pratique^  Cependant  les  principes  généraux  qui 
conduisent  à  la  solution,  de  ce  problème,  peuvent  être  compris  sans  constru- 
ction, La:  route-  du  centre  de  l'ombre,  ou  de  l'éclipsa  centrale,  sur  la  sur- 
face de  la  terre,  sera  trouvée  par  le  procédé  du  §.  207,  lequel  donnera  les 
îieux  qui  verront  successivement  réciipse  centrale.  Ayant  joint  tous  ces 
points  par  une  courbé,  sur  une  mappemonde  ou  sur  un  globe,  cette  courbe 
8'écartera  insensiblement  de  la  vraie  route  du  centre  de  l'ombre,  si  l'on  a; 
déterminé  par  le  calcul  un-  nombre  suffisant  de  points.  Parmi  ces  points  iT 
y  en  a  quatre,  plus  remarquables  que  les  autres,  qu'on  a  coutume  de  calcu- 
ler t  ce  sont  les  deux  points  qui  verront  le  commencement;  et  la  fin  de  l'é- 
«iipse  centrale,  celui  qui  verra-  l'éclipsé  centrale  dans  l'instant  du  milieu,,  et 
celui  qui  verra  le  soleil  centralcment  éclij)sé  dans  le  méridien.  On  a  vu  (§.  255.. 
stSG;),.  comment  \qs  trois  premiers  points  se  trouvent:  il  ne  reste  donc  que 
Ife  c^uatrième..   Comme  les  astres,  ne-  sortent  pas  du  méridien  par.  i'efTôt  de.  le. 
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parallaxe,  les  lieux  irais  des  deux:  centres  sei'ont  aussi  dans  le  méridien  de 
ce  lieu,  ou  dans  le  même  cercle  de  dé.clinaison.  On  n'a  donc  qu'à  clierclier, 
au  moyen  des  mouvemens  horaires,  l'instant  où  les  ascensions  droites  du  so> 
leii  et  de  la  lune  sont  les  mêmes:  si  cet  instant  arrive  durant  l'éclipsé  cen- 
trale, il  y  aura  un  lieu  de  la  terre  qui  verra  Téclipse  centrale  à  midi,  et  il 
sera  trouvé  par  les  formules  du  §'  256,  en  y  substituant  les  valeurs  de  D 
eî  de  la  distance  géocentrique  des  centres  (§.  aS-j.)»  ^"i  conviennent  à' 
cette  époque.- 

§.  269;  Ayant  tracé,  par  le  procédé  précédent,  la  route  du  centre  de 
r'ombre,  on  trouvera  aisément,  à  l'aide  d'un  globe  artificiel,  la  route  de/ 
l'ombre  et  de  la  pénombre,  ou  la  bande  de  la  terre;  qui  sera  successivement 
couverte  par  Fombre.  Soient  {l'ig.  70.)  S,  L,  C,  les  centres'  du  soleil,  de  la 
îlme ,  et  de  la  terre  tTM/T;,  SL  l'axe  de  l'ombre,  qui  rencontre  la  terre 
dans  le  centre  T  de  l'ombre,  ou  de  sa  section  circulaire  dans  la  région  de 
îk  terre;  et  soit  iu  cette  section,  ensorte  que  ThtzizThu  est  le  demi-dTa-. 
mètre  sélénocentrique  de  l'ombre  ou  de  la  pénombre,  donc  TL^f  tzzTLa  rz: 
:itl(R' — r).  ou  'R-|~'V  celui  de  la  terre  étant: zzP:  d'où  il  suit^  que  Yt'zizYu 
est  au'  rayon  de  la  terre,,  comme  :+:  (R — r)  ou  R -j- r"  est  à  P.  Un  disque 
circulaire  tu^  dont  le*  diamètre  est  U  celui  du  globe  artificiel  dans  ce  rap- 
port, éianî  fixé  dans  la  situation:  if  w^  couvrira  tous  les  lieux  de  la  terre  qui 
«e  trouvent  dans  l'ombre,  au  moment  où  Ta  une  éclipse"  centrale  f  et  les 
points  T  sont  déjà  marqués  sur  le  globe  (§.  258.).  Pour  fixer  tu  perpendi- 
culairement à  ST,  on  peut,  regarder  ST,  SC,  comme  parallèles,  parcequ'elles 
ne  font  jamais  un  angle  plus  grand  que/JinS''^  Ayant  donc  disposé  le  globe 
de  manière"  que'  CS  soit  vertical,  et  que-  par  conséquent^  le  lieu  M  qui  a  le 
«t)leil  au  zénit,  soit  élevé  de  90°  sur  l'horizon  du  globe,  on  n'aura  qu'à  donner 
au  disque  iU:>  la  position  horizontale.  En  menant  le  disque^  «;,  le  long  d'une^ 
xègle  horizontale,  ensorte  que  son  centre  V  répond  perpendiculairement  sur 
le  point  T  qui  voit  i'éclipse  centrale  5  et  en  tournant  en  même  tems  le  globe,, 
ensorte  que  son  point  zénilal  M  est  celui  qui  a  le  soleil  au  zénit,  dans  l'in-- 
slant  C/ù  le  point  T  qui  répond  -perpendiculairement  sous  V,  a  Féclipse  cen-- 
Ir-ale3;  les.  lieux,,  couverts  par  le  disque-^..~auroRt  dans  ce  moment  l'éclipsé  totale- 
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>©u  partiale:  ce  qvt'i  suffit,  pour  tracer  la  ronia  de  ToiTibre  sur  une  map[>€<' 
monde.  Comme  P  est  deux  fois  plus  grand  que  R  -j-  r^  Fombre  ne  peut  ja^ 
mais  couvrir  la  terre  entière;  mais  un^  moitié  du  disque  'Yu  ou  du  cône  VLm^ 
peut  s'étendre  au  delà  de  la  terre,  si  le  centre  de  l'ombre  T  est  considéra» 
blement  éloigné  de  la  droite  *SC:  alors  toute  la  partie  Trr  de  la  terre  se  trouve 
dans  l'ombre,  mais  ii  ïfy  a  que  ia  partie  Tr  qui  puisse  voir  Téclipse,  parca- 
qu'il  est  nuit  dans  l'autre  partie  r  r. 

§.  260.  En  général  il  est  aisé  de  voir,  que  la  rouie  du  centre' de  l'ombre^ 
«t  des  deux  ombres  qui  l'accompagnent,  est  dirigée  d* occident  en  orient  sur  U 
surface  de  la  terre.  Supposons  que  dans  un  instant  quelconque^  les  centres  da 
■soleil,  de  la  lune,  de  la  terre,  €t  de  l'ombre,  soient  en  S,  L,  <],  T,  {Fig.  71.) 
sur  une  même  droite,  Féclipse  étant  centrale  pour  le  centre  de  la  terre,-  au 
"bout  d'environ  deux  heures,  la  lune  aura  parcouru,  par  son  mouvement  rela^ 
tif  d^occidcnt  en  orient,  l'angle  LCfi— l'ou  LCi?zi:2-^,  et  le  centre  de 
Tombre  a  été  transporté  de  T  en  t.  Or  les  angles  soustendus  par  Àe  petits 
arcs  étant  en  raison  inverse  des  rayon-s  ou  des  distances,  on  aura 

L/=LC/.CL,  et  LS/  =  ^^=^LC/  =  ^LC?  (§.  249.)  — -i"^_  LC/, 

OU  à  très-peu  près  LS/zzôo;?.  i^ ni  0,002476. 3600" 'zz  8",  ^zi: p.-  d'où  il  suit 
que  S^  est  tangente  à  la  terre,  et  que  par  conséquent  S^Czzgo^,  et  SG^z^ 
^0* — '^''zn^o^.  Cet  angle  TQt  est  sujet  à  des  variations,  à  proportion  quç 
y\  est  plus  ou  Dioins  grand  que  la  valeur  de  3o'  que  nous  ayons  supposée  ici^ 

2,  y\ 

-ensorte  que  TC^zz  —  90°.  Mais  il  faut  observer  encore,  cjue  .cet  apgle,  quoi- 
que  constamment  dirigé  dloccident  en  orient,  n'est  pas  situé  dans  réquateur, 
mais  dans  l'orbite  relative  de  la  lune.,  qui  .fait  avec  l'équateur  l'angle  PSG  z;: 
oj  -+-  K  (tig.  .69.),  et  avec  le  méridien  l'angle  (p  zz  90^ — {^i^ix)  qui  peut  va- 
rier de  ,90°  à  61^.  Soit  donc  {l'ig.  75.)  iE  le  pôle  de  l'équateur,  je  soleil  ei^ 
i,  l'angle  EiX.,zz  $,  JE/zz.90'''— D,,  et  /  Ji  zz  ^  90°  zz  1 80  >5  ^  cela  po&é^ 
on   aura 

it:>t   _  sinCp  cos(w;^k) 

tang  /EL  zz  — ■ — ■. — ^^-~—. — ^ zz  — =—— — ^-^^ — -■  .^  .    ^ — ; — r, 

°  cosDcotZL  —  sinDcosCp      '    cosDcotiôo>] — sm  Dsin  (cu-+;K) 

En  nommant  ô"  l'accroissement  horaire  de  la  déclinaisaa  boréale  de  11  luaie, 
il  viendra 
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cc)s7L — ^cosEZcosEL        cosî8(>7l — sinDsin(D-f-26") 

ELz:^-o--(B+2.ô-^,etcGs/EL.rri — ^irïïT;:,,^- — - —^^;r^;^m^TF~^  ^ 

D  étant  la  dëchnaison  du  soleil  et  de  la  lune,  au  moment  où  elle  commen- 
ça à  parcouiir  l'arc  hl  [Fig.  •] 2..).-  On  a  donc  à  très-peu  près  ces  1 80  ti  rr  o, 
etcos/EL=i  —  tg  D  tg  (D -f- -2 ô).  Or  on  a  généralement  sinDrrcos£sinâ; 
+  sin2sinCcos//,   ê  étant  i'bbiiquilé,   donc  dans  les   éclipses,  où  6  e&t   presquQ' 

^  C  sin£  cos  £     ~    ,     ,         .  tt  >•      3     >„. 

nul,  sinDmisinesinC  a  peu  près,  et  ù'zrz- -; ,  3C  étant  rzH{^.  2^2.;.- 

en  faisant  donc  sin  r:-:o,  4»  onaura  6'=:  -^-^ — ^,r- — .  ï-'équation-  précédente 

cos  180  r)  ,  ^  ., 

donne    à    peu    près    cos  /"E  L  — :  cos  4*  =^"^7^5^  -~  ^§  ^  *g'A^  ~T  ^  °'''    eî 

tgD+2§'  cos  180  7]-         sin  D  (sin  D 4-0,  8.  tfcos  g^j 

tg  CD-f-2Ôl=:^— ^^-,  donc   cosvp'=  -^—  -  ^.^^û^.^s  ..Hcos  C  smû*' 

et  en  substituant  sin  D  -z  o,  4  •  sin  C, 

,     _  cosi"8o^/]  o,-i6\sin  g  (siii  ÇH-sHcos  g) 

^  "^  !■— -o,i6,sin^  C  I — .o,î6.  bin  C  l^sin  (j^-paHebs  c) 

Ee  mouvement  relatif  n  peut  varier  d'environ  26'  à  35':    on  aura  donc  à  petj- 

près  la    plus  grande  valeur  positive  de  cos  4*»   en  faisant  sin  C:^  0,1111126',  et 

là  plus   grand©  valeur  négative,,  en   faisant  sin  C-m:  ij '>i:::^'^5'';- ce  qui  donnera 
,,^  ,  cosioô^  —  o   i6  ^oA-"^  ^        j  I  Qo  ,v^ 

«os\^.cz:cos7,8'',  et.  cos  vp  =:  — •  -   ■    — -  -1 -^  zzi— -?•  donc  4(_^7b    et 

■v^  1^1 20®.  En  conséquence,  l'ombre  de  la  lune  parcourt  en  deux  iieures'  ua 
arc  terrestre  de  78'^  k  120°  d'oci^ident-  en  orient  ,■  tandis  que  dans  le  mêm© 
îems,  la  rotation  de  la  terre  fait  parcourir  au  lieu  T  un  ,arc  de  3o®  suivant 
là  même  directionj  enserré  que  le  centre  de  l'ombre  tombe,  dans  l'instant  sui^ 
Tant,- sur  un  lieu  t  qui  est  plus  oriental  que-  T:  d'où  il  résulte,  i)  que  dans^ 
tous  les  cas,  la  route  de  l'ombre  sur  la  terre  se  dirige  des  pays  occidentaux 
aux  pays  orientaux,  2). que  la  vitesse' de  l'ombre  dans  le  sens  de  l'orbite,- /Lv 
est  de  90 -v^  par  heure,  c'est  à  dire  de  39"  à  53''^  3)  que  la  vitesse  dans  Is 
sens  de  l'équateur,  et  relativement  aux  pays  qu'elle  traverse,  ihh...^-^—- — ^ 
peïit  varier  de  24?  à  4^*'»- 


4o8  A  S  T  R  O  N  0  M  I  E    R  AT  I  0  N  N  E  L  L  E 

■M  .  ■■.Il— —Nil.— I  ^  ^  I  ,       I     M 

CHAPITRE      ¥1. 

IJ Eclipse   ..de   Soleil  dans  un  lieu  idetermine  de  -la  terr^. 


■§.  261,  3-Jes  objets  principaux  âe  cette  troisième  partie  du  calcal  sont 
l.  le  comnisnceînenî,   2.  la  Jm,   3.  le  ■miliGu,  ou  Finstant  et  la  dimension  de 
la  plus  grande  -phase p  4-   ^^  ■position    des   points  À^  V immersion^  de  Vémersi- 
on,    et  de  la  plus  grande  phase,   relativement  au  cercle  vertical,  passant 
par  le  soleil;  ce  qui  donnera  la  route  apparente  de  la  lune  sur  le  dis- 
que solaire,  pour  le   lieu   donné. 
Ge  calcul  est   un  peu  complique,  à  cause  "de  la  rotation  de  la  terre,    et  da 
•hangement  coniinueî   de  la  parallaxe   à   différentes  hauteurs,    qui   en  résulte. 
€haque    lieu  de  la  terre  participe  non -seulement  au  mouvement    annuel  du 
centre  de   la  terre,    mais   aussi    au  mouvement   diurne    de  son  parallèle.     Il 
est  vrai  que  ce   dernier  mouvement  est  uniforme  3    mais  comme   les  diverses 
parties  du  parallèle  sont  différemment  situées  et  dirigées  relativement^à  l'or- 
bite lunaire,   il  n'est  pas  permis  de  supposer  uniforme  le  mouvement  diurne 
d'un    lieu    de  la  terre,    par  rapport   au  soleil   et  à   la  lune:    d'où    il  résuite, 
qu'il  est  plus   difficile    de  déterminer  VoxhiïQ  apparente    de   la  lune    pour  um 
Heu  donné,  que  l'orbite  géocentrique  dans  la  première  partie  de  ce  calcul,   et 
que  la  méthode   directe  dont  nous  nous   sommes   servis  précédemment,  ne  peut 
pas  être  appliquée  ici.  Cependant  la  durée  entière  des  éclipses  est  assés  courte, 
-jîour  qu'on  puisse  regarder  l'orbite  apparente  comme  une  ligne   droite,  dont 
les  arc   très-petits  sont  décrits  uniformément.  Cela  supposé,  il  suffira   de  cal- 
culer exactement,    pour  trois  instans   durant  l'éclipsé,    la  position    apparente 
de   la  lune  relativement   au  soleil,  au  moyen  ^^QS  parallaxes,   et  de  regarder 
ia  ligne  droite,  menée  par  deux  de  ces  points,  comme  l'orbite  apparente  de 
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la  iime,  dans  laquelle  on  déterminera  les  autres  points  par  interpolation.  Le  com- 
mencement, la  fin,  et  le  milieu  de  l'éclipsé  apparente,  trouvés  à  très-peu  près 
par  cette  méthode,  seront  corriges  par  le  calcul  des  parallaxes  j  et  un  petit 
nombre  d'essais  sufRra,  pour  donner  ces  époques  avec  une  grande  précision. 

C'est  la  marche  générale  à  suivre  dans  le  calcul  qui  est  l'objet  de  ce 
chapitre.  Appelons,  pour  abréger,  T  le  lieu  poux  lequel  on  se  propose  de 
calculer  l'éclipsé  apparente,  /"sa  latitude,  P  la  parallaxe  horizontale  de  la 
lune  sous  cette   latitude* 

§.  262.  Pour  faciliter  le  calcul^  on  choisira  pour  les  trois  points  qui 
serviront  à  tracer  Forbite  apparente,  des  époques  peu  éloignées  du  com- 
mencement, de  la  fin,  et  du  milieu  de  l'éclipsé  apparente.  Mais  comme 
©es  époques  sont  inconnues  ^  on  a  coutume  d'employer  une  construction  qui 
donne  tout  le  détail  de  l'éclipsé  apparente,  d'une  manière  fort  simple,  quoi- 
que moins  exacte  que  le  calcul.  Pour  cet  efïet  il  faut  construire,  sui- 
vant les  règles  d'une  projection  quelconque^  îa  terre,  le  parallèle  ou  le  mou- 
vement géocentriqne  du  Lieu  T,  et  rorbile  relative  de  la  lune ,  donnée  par 
la  prejiiière  partie  du  calcul,  Alors^  ayant  divisé  le  parallèle  et  l'orbite  lu- 
iiaaîre  en  heures  et  minutes,  on  pourra  trouver  pour  un  instant  quelconque, 
îa  position  de  la  lune  et  du  lieu  T  relativement  à  un  point  fixe,  tel  que 
le  centre  du  soleil:  ce  qui  donnera  immédiatement  la  position  apparente 
ée  la  lone  par  rapport  au  soleil.  On  choisit  ordinairement  pour  cet  effet  la 
projection  la  plus  simple,  qu'on  appelle  ortographique ,  suivant  laquelle  tous 
les  points  sont  projettes  par  des  droites,  perpendiculaires  à  un  pian  fixe,  et 
par  conséquent  là  où  ils  paraîtraient  à  une  distance  infinie ,  et  perpendicu- 
laire à  ce  plan.  On  sait  que  la  projection  d'un  cercle  quelconque  est  une 
ellipse,  dont  le  petit  axe  est  au  grand,  comme  le  cosinus  de  Finclinaison 
du  pian  du  cercle  sur  celui  de  la  projection  est  à  l'unité  (§.  79.).  Le  grand 
axe  est  la  projection  de  celui  des  diamètres  du  cercle,  qui  est  situé  dans  le 
plan^  passant  par  le  centre  du  cercle,  et  parallèle  au  plan  de  la  projectionj 
le  petit  axe  est  la  projection  du  diamètre  qui  est  perpendiculaire  au  précé- 
éent.  Le  plan  de  la  projection  sera  le  grand  «ercle  de  la,  terre,  dont  Je  pôle 
a  le  sokii   au  zénit,    dans  Finstint  ©ù  T  a  midi.    Alors   Foeii   est  supposé 
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dans  le  soleil,  le  centre  de  la  projection  est  la  projection  du  centre  du  so- 
leil, et  du  lieu  de  la  terre  qui  a  le  soleil  au  zénit  dans  cet  instant,  et  la 
projection  entière  représente,  dans  chaque  instant,  l'hémisphère  de  la  terre, 
illuminé  par  le  soleil.  Comme  la  distance  du  soleil  n'est  pas  infinie,  on  cor- 
rigera cette  erreur,  en  faisant  le  rayon  de  la  projection  =i:P — p  au  lieu  de 
P.  On  verra  aisément,  qu'il  est  nécessaire  de  supposer  la  déclinaison  du  so- 
leil invariable  durant  toute  l'éclipsé ,  parcequ'un  changement  de  la  déclinaî«i 
son  donnerait  une   autre  projection.^ 

§.  26  >.  Soit  MPS  (F/^.  'J2.)  le  méridien,  dans  lequel  le  soleil  est  su  p* 
posé  immobile,  et  où  le  lieu  T  se  trouve  à  midi;  P  le  pôle,  S  le  lieu  qui 
a  le  soleil  au  zénit,  MT  le  diamètre  du  parallèle  que  T  parcourt  en  24 
heures,  ensorte  que  la  projection  de  MT  sera  le  petit  axe  de  l'ellipse;  soit 
Dzzigo® — PS  la  déclinaison  du  soleil  dans  le  milieu  de  l'éclipsé.  Les  points 
S,  T,  P,  M,  seront  projettes  en  C,T,p,m,  et  le  rayon  de  la  projection  sera 
P  — p  zz  c  (§.  262.    aSo.):   d'oii   il   vient 

Gp  =:  c  sin  P  S  =  c  ces  D,  C^  =:  c  sin  ST  =  c  sin  (/— D) , 
Cm—c  sin  (P  S  -f-  P  M)  =  c  sin  (90°  —  D  -j-  90°  — /)  =z  c  sin  (/+  D), 
et  le  grand  axe  de   l'ellipse,  MT  z=  2csin  PT  zr  2c  cosyi 
En   décrivant  donc  avec   le  rayon   CA  zz  GB  =z  c  ^F/^.  ^S.)  le  cercle  ADB, 
en  élevant  sur  AB    la   perpendiculaire  GD,  et  en  faisant   Gi?  zz:  e  sin  (^y— 'D), 
C /?z  zz  c  sin  (y-}- D) ,  les  points  t  gï  m  donneront  la  position   et  la  grandeur 
du   petit   axe  tm;  en  tii'ant  donc  la  perpendiculaire  ab  sur  son  milieu  c,  et 
faisant  caz^  cb  ^z.ccosf,  ab   sera    le    grand    axe    de    l'ellipse f    et    ayant   fait 
CpzzccosD,;?  sera  la  projection  du  pôle   élevé,    qui   tombera    toujours  au 
delà    du   centre    c    de   l'ellipse,    vu    que  Cczz— —  zz  c  sin/cos  D ,    et 

CyozzccosD,    donc    Cp'p-Cc.    Le    demi  -  petit    axe   est   cmzz: — —  zz 

ccosysinD.  Au  moyen  des  deux  axes,  en  peut  construire  l'ellipse,  passant 
par  les  points  a,  m,  b,  is  en  nommant  les  abscisses  cdinx,  les  ordonnées 
tin  rz:  j,  on  aura  j-^  zz  -^  {caF-  —  x"^)  zz:  &in^  D  {c^  cos^f —  x'^).  Mais  comme 
il  est  nécessaire,  de  diviser  le  parallèle  en  heures  et  minutes,  il  vaudra 
't&ieux  se  servir  de  la  construction  suivante. 
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La  droite  Cpm  repi'ésente  un  méridien  fixe,  dans  lequel  le  soleil  se 
trouve  constamment,  et  chaque  lieu  de  la  terre  lorsqu'il  a  midi:  conséquem* 
ment,  si  le  pôle  p  est  dans  l'hémisphère  supérieur,  ou  illuminé  par  le  soleil, 
ou  ce  qui  revient  au  même,  si  la  latitude  du  parallèle  atb  est  de  même 
nature  que  la  déclinaison  du  soleil  D^ffg  sera  la  projection  de  l'arc  diur- 
ne, et  gmf  celle  de  Tare  nocturne.  Soit  donc  ftg  dans  l'hémisphère  supé- 
rieur la  direction  d'occident  en  orient  par  le  midi  t,  ensorte  que  le  lieu 
T,  par  le  mouvement  diurne,  parcourra  y  a  if  Z^^w^^  le  soleil  se  lèvera,  lorsque 
T  est  en  y,  il  se  couchera,  lorsque  Test  en  g:  il  aura  6  heures  du  matin 
en  a,  6  h.  du  soir  en  b,  midi  en  t,  et  minuit  en  m.  Si  y  et  D  sont  de  na- 
ture opposée,  gmf  sera  l'arc  diurne,  fig  l'arc  nocturne,  m  sera  midi,  i  mi- 
nuit,  g  le  lever,  et  y  le  coucher  du  soleil.  Ayant  donc  construit  sur  le  grand 
axe  ab,  comme  diamètre,  un  cercle  aEb,  il  résulte  de  la  nature  de  l'ellipse, 
que  pour  une  abscisse  donnée  cdziix,  les  ordonnées  de  l'ellipse  et  du  cer- 
cle sont  entre  elles,  comme  le  petit  et  le  grand  axe,  ou  en  nommant  dezziz, 
jrs::  ccos^sinD  rccosy^  donc  jzzissinD.  Le  cercle  a^b  est  le  vrai  parallèle 
du  lieu  T,  l'ellipse  amgt  est  sa  projection:  T  décrira  donc  le  cercle  unifor- 
mément, à  raison  de  i5°par  heure^  et  chaque  point  du  cei'cle  est  projette  en 
tif  où  la  ligne  ed,  perpendiculaire  h.  ab  ou  AB,  rencontre  l'ellipse.  Suppo- 
sons donc,  que  le  quadrans  Ee^  soit  divisé  en  6  ou  12  arcs  égaux,  c'est-à- 
dire  en  heures  ou  demi-heures,  et  que  Ee  réponde  à  une  heure  ou  i5<*: 
cela  posé,  e  et  n  seront  les  points  du  parallèle  et  de  sa  projection,  où  se 
prouvera  le  lieu  T,  quand  il  compte  11  heures  du  soir,  etc.  En  faisant  donc 
de  '.  dn  :  :  cE  :  cm  :  :  i  :  sin  D,  on  construira  de  cette  manière  l'ellipse  entière, 
et  on  l'aura  divisée  en  même  tems  en  heures,  etc. 

§.  264.  L'orbite  relative  de  la  lune  sera  construite  suivant  les  mêmes 
règles,  dont  nous  nous  sommes  servis  pour  l'éclipsé  générale,  avec  cette  dif- 
férence, que  CD  n'est  pas  ici  le  cercle  de  latitude,  mais  de  déclinaison:  on 
aura  donc  besoin  de  l'angle  de  position  k,  qui  a  été  déjà  calculé  (^§.  255.). 
On  fera  suivant  les  règles  précédentes  {Fig'  74')>  DCFztk,  GEzz^,  ou 
CA:GE::P— p:^;  alors  CF  sera  le  cercle  de  latitude,  et  E  le  lieu  de  la  lune 
en  conjonction.  En  faisant  de  plus,  EMz^p,  en  élevant  sur  CF  la  perpendicu- 
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laire  MN^  et  en  faisant  EN  n:  n  :=:  H  —  h,  N  sera  aussi  dans  Forbite? 
©n  joignant  donc  E,  N,  LENU  sera  l'orbite  relative  de  la  lune.  On  marquera 
en  E  le  tems  de  la  vraie  conjonction,  qui  est  donné  par  la  première  partie 
du  calcul ,  et  qui  doit  être  réduit  au  méridien  de  T,  dont  la  longitude  est 
eonnuef  et  l'on  divisera^  au  moyen  du  mouvement  relatif  iq,  l'orbite  LU  en 
heures  et  minutes  du  méridien  de  T,  en  partant  de  E.  En  comparant  deux 
points  de  l'orbite  et  de  l'ellipse,  auxquels  e&t  marqué  le  même  t^ms,  par 
exemple  N  et  R,  leur  distance  RN,  prise  sur  l'échelle  où  CDz:;?-— p^  don- 
nera la  distance  apparente  des  centres  du  soleil  et  de  la  lune  pour  le  lieu 
T,  qui  a  lieu  dans,  l'instant  marqué.  En  effet,  la  parallaxe  du  soleil  étant 
ici  nulle,  parcequ'on  en  a  tenu  compte,  en  faisant  le  rayon  CD  égal  à  la 
parallaxe  relative  P — p,  l'observateur  en  R  verra  le  soleil  suivant  une  droite^, 
perpendiculaire  au  plan  de  la  Jigure^  et  passant  par  R,  parceque  le  soleil  est 
supposé  perpendiculaire  sur  Cj  é\  la  lune  sera  perpendiculaire  sur  N: 
sa  distance  apparente  au  soleil  sera  donc  mesurée  par  l'arc  NR  qu'on  peut 
égaler  à  son  sinus,  parceq^u'il  est  toujours  plus  petit  q^ue  P  — p  ou  qu'ua 
degrés 

Ç  ^65.  Cela  posé,  on  trouvera  te  commencement  et  la  Jin  de  Féclipse 
partiale  et  totale  en  T,  en  cherchant  avec  un  compas,  ouvert  de  R -|- y'  et 
R  —  r,  deux  points^  dans-  l'ellipse  et  dans  l'orbite,  éloignés  l'un  de  l'autre  de' 
^ZÏZfr  et  répondant  au  même  tems.  La  plus  gi^ande  phase  ou  le  milieu  de 
l'éclipsé  se  trouvera  à  l'aide  du  compas,  en  cherchant  deux  tems  égaux,, 
marqués  dans  l'ellipse  et  l'orbite,  où  ces  deux  lignes  s'approchent  le  plus 
l'une  de  l'autre:  l'ouverture  du  compas  donnera  la  plus  courte  distance,  ou 
la  plus  grande  phase,  et  les  tems  marqués  donneront  l'époque  du  milieu, 'qui 
sera  à  très-peu  près  le  milieu  entre  les  époques  du  commencement  et  de  la 
fin,  qu'on  vient  de  trouver.. 

La  méthode  précédente  dés  projections;  donnera  à  une  minute  près„ 
«es  époques:  car  elle  n'est  pas  exacte,  étant  fondée  sur  de  faux  principes,, 
tn  supposant,  par  exemple,  la  déclinaison  du  soleil  invariable  durant  l'écli- 
pie,  etc.  Il  faudra  donc  corriger  les  époques  ^u'on  vient  de  trouver,  par  les 
«alcul  des  parallaxes. 
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f.  166.  L'effet  des  parallaxes  sur  les  éclipses  se  trouvera  par  le  moyen 
des  formulas  (I.  §.  aie).  En  nommant  t  le  tems  vrai  pour  le  méridien  d» 
T,  A  Tascension  droite  du  soleil,  l^  b,  la  longitude  et  la  latitude  de  la  lune, 
f  -mf — co  la  hauteur  du  pôle  de  T,  corrigée  par  l'aplatissement  de  la  terre, 
H  la  parallaxe  horizontale  de  la  lune  sous  la  latitude  f  ^  diminuée  de 
jD  n:  8",  6,'  e  l'obliquité  de  l'écliptique,  et  MiniSr-j-Aj  on  commencera 
par  calculer  l'angle  auxiliaire  ($),    la  hauteur  et    la  longitude   du  Nonagésime 

K,   N>    au   moyen    des    formules    tang    (^  zz  — -j-  ,    cos  K  in;  —       ■  \^ — -^, 

„       -  tgMsin{e-f-d))         -,  TT  7      7       -.    7  »  , 

tang  IN  zz  —-1: ,    et    la    parallaxe    de    longitude    en    secondes ,    A  Izz 

/sinHsinRx   sin{Z  — N]  /sfnHsinKY  sins(7.  — N)     ,      /sinHsiiiK\3  sin3(Z— N) 

Y      cos  &       /        sin  i'*'         *^  \^      cos  ô      /  sins"  '^  \      cos  6      /  sinS''' 

■m         ..  î      ,  .  .  tgKcosfZ  —  N-f-IAri         ,  ,.  „  7    7  ,.      7 

Ensuite    on  calculera    tang  t-  zz  ■    ■■-  ■■'       -w — t — _ i     et  la  parallaxe  de  latitude, 

,  cos  J  Ai 
/sinHcosK\  eos  (&-f-^'l        AinHcos  KYsin2(5-f.  ^'j    ,    /sîn  HcosR\3cos3(&+^) 
'~     \       cos  Ç      /        sin  î^'  \       cos^      /  tin  1'*  \       cos  ^      /        sin  3" 

Après  cela  on  aura  la  longitude    apparente    de  la  lune,    l'znl-^-Al^    et  la< 
latitude  apparente,  b'  zzz  b  -\-  A  b.     On   verra  dans  le  §.    cité ,   dans   quels'  cas 
la  lojigitude  et  k  latitude  est  augmentée  ou  diminuée.    Le  lieu  du  soleil  n'est 
point  altéré  par  la  parallaxe,  parcequ'on  en  a  tenu  compte,  en  mettant  H — p 
au  lieu  ■  de  H. 

§.  267.  Ce  ealeuî  donnera,  pour  un  instant  quelconque,  la  distance  ap- 
parente de  la  lune  au  soleil.  Soit  {Fîg,  75.)  l\.  Fécliptique,  l  le  lieu  vrai  et 
apparent  du  soleil,.  L  le  lieu  apparent  de  la  lune,  'Llzz.s  la  distance  appa- 
rente des   centres.   Cela   posé,  on  aura 

/X  zz B  zi  f  —  O »  L  X  zr  b\  donc  cos  s  zn  cos  B  cos  b\ 
Pour  en  déduire  la  pliàse  apparente,,  il  faut  connaître  les  demi  diamètres  ap- 
parens.  Celui  du  soleil  ne  diffère  jamais  du  géocentrique ,  quelle  que  soit 
sa  hauteur,  mais  le  diamètre  de  la  lune  croit  avec  sa  hauteur.  En  nommant 
R  le  demi-diamètre  central  en  secondes,,  tiré  des  tables  ou  des  éphémérides, 
le  demi-diamètre  apparent   à  la  hauteur  vraie  Q  sera  (§,  2i6^) 

R'  z:  R  1 1  -)-  3,6d%4  .  R  sin  i"  [sin  ^  +  o,  91 6  .  R  sin  1"  (i  —  3  cos  2  ô)]  1  » 
Le   commencement  et  la  J7«   d«  l'éclipsé  apparente  arrive,    lorsque  5 zz R' -}" '^ "' 
©n  peut  donc  répéter  le  calcul  précédent,,  jusqu'à  ce  qu'on  aura  trouvé  de& 
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valeurs  de  s  et  R'  .lelles ,  que  s  soit  exactenient  :2i:P/-l~r.  Le  milieu  entre 
ces  deux  ^époques  sera  à  très-peu  près  l'instant  du  .mil/eu;  du  moins  il  en  ré- 
sultera .îrèstexactemeut  Ja  plus  grande  phase  qui,  étant  à  son  maximum^,  ne 
change  qu'insensiblement.  Ayant  donc  calculé  s  .et  P/  pour  le  tems  ,du  .mi-- 
Heu  entre  le  commencement  et  la  fin,  .on  aura  îa  plus  grande  phase  de  l'é- 
clipse.  Si  {Fig.6'].)  QB,  LM,, sont  les  ,demi-diamètres  apparens  du  soleil  et 
de  la  lune,  la  distance  apparente  des  centres  .sera  QÏjZizs,  et  la  plus  grande 
phase  BM  z=.  Q.B  —  (Q  L  —  LM)  —  r -)-  R^  —  .s  =  ^  ^''"^^'  ~' '  doigts. 

§.  268.  Pour  éviter  ce  calcul  un  peu  long,  dont  on  a  .besoin  pour 
trouver  exactement  sziz  r-\-W ,  on  peut  se  servir  d'une  interpolation.  Après 
avoir  déterminé^  par  un  calcul  r.igoureux,  ;les  valeurs  de  B,  è%  R'  (§.  267.), 
qui  conviennent  aux  époques  supposées  du  commencement,  de  la  fin,  et  du 
milieu,  on  connaît  la  vitesse,  avec  laquelle  ces  quantités  changebt:  les  trois 
époques  serviront  donc  .à  construire,  par  interpolation,  une  table  qui,  de  dix 
en  dix,  ou  de  cinq  en  cinq  minutes,  présentera  en  quatre  colonnes,  les  va- 
leurs de  logcosl/znx,  logcosBznj^  x-^jzzz,  et  logco3(r-|-R'')=^^-  Puisque 
R'  ne  change  que  de  18''  depuis  Fhorizon  jusqu'au  zénit,  on  peut  supposer 
a  constant,  en  donnant  à  R'  la  valeur  qui  convient  au  tems  du  milieu  de 
l'écîipse  apparente,  connu  à  peu  près.  Pour  le  commencement,  et  la  fin,  on 
a  szur-T-Rj  ou  cos  B  cos  Z»' :i:cos  (r-|-R'),  donc  z-:iza:  le  tems,  pour  lequel 
on  aura  trouvé  dans  la  table  une  valeur  de  z,  égale  à  a,  sera  donc  l'instant 
du  commencement  ou  de  la  fin;  et  il  est  aisé  de  trouver  ce  tems,  par  le 
moyen  des  dilTérences  entre  les  nombres  de  la  table. 

Dans    Je    milieu   de  l'éclipsé    s   est    un    minimum ^    ds'^ox    l'équation 

cos  5  zn  cos  B  cosè'    donnera   donc   0  rz:  dB  sin  B  cos  é' -|- 3  ô' cos  B  sin  Z»',  ou 

db"  dV  ■ 

tangBizi—  r—  tang  b\  On  trouvera  -- — au    moyen    des    valeurs   de    b'  et    B 

de  5  en  5  minutes,  données  par  la  table;  et  l'on  peut  égaler  b''  à  la  valeur 
que  la,  table  présente  pour  le  milieu  entre  le  commencement  et  îa  fin^  Con- 
naissant donc  B,  on  trouvera  dans  la  table  le  tems  qui  répond  à  cette  valeur 
de  B,  et  la  plus  grande  phase   sera  izz  r* -j-  R' -— 5. 

Les  trois  époques,  trouvées  de  cette  manière,  seront  corrigées  par  le 
>éalcul  des  parallaxes  (§.  266.).    Au  reste,    il  est  aisé  de  voir  qu'au  lieu  de 
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la  table,  on  peut  se  serviu  d'une  consiruclion ,  semblable  à  celle  que  nous 
avons  employée  pour  l'ëclipse  générale.  Apres  avoir  calculé,  pour  deux  épo- 
ques,, la  longitude  et  la  laiilude  apparentes  de  la  lune,  C',  C",^',  b" ^  et  la 
longitude  vraie  du  soleil,  0^  0''>  oi^  prendra  sur  la  droite  CE  (J?^.  67.) 
tjur  représente  Técliptique,  Q  f^  =  O'  ~  £',  O  «  —  €"—  Q)" \  on  élèvera  les 
perpendiculaires  \i.\zi:U\nlz=ih" ^  on  tracera  par  X/  l'orbite  apparente  DX/F, 
le  soleil  étant  supposé  immobile  en  Or  et  on  la  divisera,  au  m.oyen  des 
tems  marqués  en  X  et  l,  en  minutes.  En  décrivant  du  centre  O  et  du  rayon 
O  D  — ;  O  E  :=  r-j-R'',  un  cercle  qui!  coupe  DX/E  en  D  et  F,  les  tems  mar- 
qués en  D  et  F  donneront  les  instans  du  commencement  et  de  la  fin  de 
l'éclipsé  pour  le  lieu  T.  Le  tems,-  marqué  en  A  qui  est  le  milieu  de  la 
ligne  DE,  est  l'instant  de  la  plus  grande  phase,  et  G  A,  perpendiculaire  à 
DE,,  est  la  plus  courte   distance^  et  la  plus  grande  phase  sera  r-j-R'— O -^^ 

§.  269.  Il  ne  reste  que  la  quatrième  question  (§.  aSr.).  Soient'  aiv  conî» 
mencement  de  l'éclipsé  apparente  pour  le  lieu  T,  {J'ig'  76.)  S,  L,  les  centres 
du  soleil  et  de  la  lune,  M  le  point  à^immersioriy  ECSl  Fécliptique,  SD  le 
cercle  de  latitude,  SV  le  cercle  vertical,  et  LC  perpendiculaire  à  l'éclipti- 
que.  L'angle  parallactique  VSD  sera  trouvé  de  la  manière  suivante.  Si  la 
figure  4-  représente  la  moitié  occidentale  du  ciel  pour  le  lieu  T,  P  le  zénit, 
E  le  pôle  de  Téquateur,  E  le  soleil,  on  aura  PEztqo^ — f,  EFizrQo^ — D, 
PEF:=ri5T,  et  l'angle  PEFzz:^,  dont  le  cercle  de  déclinaison  s'écarte 
du    cercle    vertical    vers-    l'occident  ,.    sera    donné    par    l'équation 

s  in    î5   T 

îang  i  ziz'-^ =- __=__ — „. 

Ig/cos  U  —  sin  D  cos  i5  T 

Or  Tangle  de  position  k,  que  fait  le  cercle  de  latitude  avec  celui  de  dé-- 
clinaison  vers  l'occident,  étant  donné  par  l'équation  tang  k  n:  tg  s  cos  Q 
(L  §.  -jô.),  l'angle  dont  le  cercle  de  latitude  s'écarte  du  cercle  vertical  vers 
l'occident,  sera  ^-|-  hzi:  f,  ^  ou  k  devenant  négatifs,  si  le  cercle  de  décli- 
naison tombe  à  l'orient  du  cercle  vertical,  ou  à  l'occident  du  cercle  de  lati- 
tude. Si  vzn^izïz^  est  négatif,  le  cercle  de  latitude  sera  à  l'orient  du  cer- 
cle vertical ,  ce  qui  est  le  cas  dans  la  J'ig.  76.  eii  par  conséquent    il   faut 
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regarder  v  comme  négatif.  On  a  donc  sinLSCm  —^    ou  cosLSDzi:— 7 

et  l'angle  qu'on   cherche,  est 

MSV=:LSD  — DSV=rLSD-|-(^4-j/.)  =/.  " 

c'est  l'angle    dont    le    point   d'immersion^  est    éloigné   du  cercle  vertical  vers 

Voccideni  ou  Vorient,  selon  que  q'  est  positif  ou  négatif. 

Pour  Vémersion  en  N  on  a 

t 

cosDSN—^-— ,  VSN=DSN-f-DSV=DSN  — (^'  +  0=9", 

h^',  R'',  ^',   k',  étant  les  valeurs^    calculées    pour  Tinstanî  où  finit  l'éclipsé. 

L'émersion  est  à  Yerient  ou  à    Voccideni  an  cercle  vertical,  selon  que  9"  est 

positif  ou  négatif. 

S  C 
Pour  le  milieu  en  M  (Fig.  77.)  on  a  ces  LSCrz  -— ,    om 


SL 


sin  U  o  L  zz: , 


O,  C,  5;,  étant  la  longitude  vraie  du  soleil,  la  longitude  apparente  de  k 
lune,  et  la  plus  courte  distance,  calculées  pour  le  milieu.  Ayant  donc  calcu- 
lé pour  la  même  époque  Tangle  DSV:n — v  ziz  —  (^-j-^^)}  on  aura, 
VSM—DSL  — DSViz:DSL+(^-f  k)  — 9. 
L'angle  DSL  sera  positif  ou  négatif,  c'est-à-dire  le  point  du  milieu 
aéra  à  Voccideni  ou  à  Vorienl  du  cercle  de  latitude,  selon  que  le  milieu  arri- 
vera avant  ou  après  la  conjonction  apparente,  c'est-à-dire  selon  que  Q  est 
plus  ou  moins  grand  que  C'',  ou  ce  qui  revient  au  même,  selon  que  la  la- 
titude apparente  de  la  lune  est  croissante  ou  décroissante.  Le  même  aa- 
gle  sera  obtus,   si  la  latitude   est  australe,    ce    qui  est  évident  par^ l'équation 

I  c  Ti' 

cosDSLzi:  —  :=:"-•   Le  point  du  milieu  tombera  à  Foccidenl  ou  à  l'orient 
L  S        s  ' 

du    cercle  vertical,     selon    que  q   se  trouvera  positif  ou  négatif,  après  avoir 
donné  aux  angles  DSL,    ^  et  k,  les  signes  qui  leur  conviennent. 
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CHAPITRE      VIL 

Correction  des  Elemens  de  la  Lune  et  des  Longitudes  :geo* 
graphiques  par  Vohservation  des  éclipses  de  soleiL 


§.  270.  K^omme  la  correction  de  îa  théorie  de  la  lune,  et  des  lon- 
gitudes des  lieux  où  une  éclipse  solaire  a  été  observée,  est  sans  doute  l'u- 
sage le  plus  utile  qu'on  puisse  faire  de  ces  phénomènes,  on  a  imaginé  pour  cet 
effet  une  foule  de  méthodes,  dont  la  plupart  exigent  un  calcul  exfrèmeTirent 
long.  Elles  consistent  à  calculer^  avec  les  élémens  tirés  des  tables,  et  la  difle- 
rence  supposée  entre  le  méridien  A,  pour  lequel  sont  construites  les  tables, 
et  celui  du  lieu  T  de  l'observaleur,  l'effet  de  la  parallaxe,  ou  la  distance 
appareate  du  soleil  et  de  la  lune,  pour  le  lieu  T,  et  pour  l'époque  'OÙ  la 
phase  de  l'éclipsé  a  été  observée.  Cette  phase  doit  être  la  même  que  celle 
que  donne  le  calcul:  s'il  y  a  donc  quelque  différence,  cela  prouve,  en  fai- 
sant abstraction  de  l'erreur  d'observation ,  que  les  élémens  qui  ont  servi  de 
base  au  calcul,  iie  ^ont  pas  justes.,  et  que  par  conséquent,  les  tables  ou  le 
tems  supposé  dans  le  calcul,  c'est-à-dire,  la  longitude  supposée  du  lieu  T, 
ont  besoin  d'être  corrigées.  Le  but  du  chapitre  présent  est  de  déduire  ces 
corrections,  de  la  différence  qui  se  trouve  entre  le  calcul  et  l'observation. 
Comme  les  éclipses  de  soleil  sont  ordinairement  observées  dans  un  grand 
nombre  de  lieux,  dont  la  longitude  est  exactement  connue,  il  est  naturel  de 
commencer  par  comparer  les  observations,  faites  dans  ces  lieux,  où  le  tems 
,n'a  besoin  d'aucune  correction.  Alors  on  aura  immédiatement  la  correction 
des  élémens  de  la  lune^  et  en  employant  ces  élémens  corrigés,  dans  le  cal- 
cul pour  les  lieux  dont  la  longitude  n'est  pas  exactement  connue,  il  résul- 
tera la  correction  du  tems  ou  de  la  longitude    de  ces  lieux.     L'analyse   sui- 
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raate    paraît  !*  plus  simple-    On   cafculeraj-   sur   les    éléznens^  dés  tai>îes,    ^ 
Farde    des  formijîes  piécédenfes,    îà    disfance  apparente  dies  centres  pour  l'in- 
stant d"nne   observation:  on  introduira  dans   les-  formules,  des   corrections  des 
élemens  de  la  lune  et  du  tems  de   robservation,  comme  des  quantités  incon- 
nues,-   et   l'on  ehercliera  la    correction   de  la  distance  des  centres    s,     qui    en- 
résulte.     Ea  distance  5^    ainsi   ®:orrigée5    doit  êire   pariaitement  d'accord-  avec 
la  distance  observée:    on  anra   donc,    en  les  égalant ,    autant    d'équaùons   de 
•  condition,   qu'il  y  a  d'observations,  au  moyen   desquelles  on   déterminera  una 
correcùon   inconnue  après  l'autre, 'par   la  méthode  ordinaire   de  Télimination. 
§i   271.    Pour   éviter   des   répétitions  inutiles,     j'employejai   les   mêmes 
formules  et  dénotalions,.  dont  je  me  suis  servi  jusqu'à    présent,    et  je  sapj)o« 
serai   la   même  position   de  la  lune  relativement  au  soleil,  et   des  angles  sphé- 
riques    qui    entrent    dans    te    calcul    des  paralikxes.     Qu'on    rapporte   donc   là 
figure  '^y   à    \2i.  figure  f5,    VBA  étant   Técliptique,    S,  L,    les  centres   du  so- 
leil et   de  la  lune,  L/rrrè^  la  parallaxe  de  la   lune,  diminuée  de  celle  du  so- 
leil,   ensorte  que   L/V  représente  un' grand  cei-cle,    paissant    par  le  zénit   da 
iieu   T,    et  LA,   /B,     deux   cercles  de  latitude,    menés  par  les'  lieux  vrai-  et 
apparent  de  la  lune.     Les  lieux  L,  /,  S,  ainsi  que  la  distance  apparente  des 
centres    Sizizs,    étant   calcules  sur  les  tables,    il   s'agit   de  trouver  la  petite* 
eorrectidn    ds  de  s,  qui  résulte  d^un  petit    cbangemenl    des  éîémens    des  tà- 
îales  et   du  tems   supposé.  Les  plus    importans  de  ces   élémens  sont  îa  longl** 
tude,  la  latitude,   et  la  parallaxe  équatoriale  de  la   lunef  la  longitude  du  so* 
leil,    les   mQuvemens  horaires,   et  la  latitude  du  lieu  T,    n'ont  ordinairement 
besoin  d'aucune  correction.  Soit  donc  le  tems  vrai  de  la  conjonction  géocen^ 
trique    pour    le  méridien    des  tables  A,    qui  a  été  tiré  des  tables,   ^n  T,    la 
longitude  du  soleil  et  de  la  lune,  calculée  pour  cet  instant,  zzL,  le  mouve- 
Xient  horaire  du  soleil  z~h,  celui  de  la  lune  en   longitude  =:z:G,   en  latitude 
znp,  sa  latitude  m/,  sa  parallaxe  sous  l'équateur  zz.  œ,    la  parallaxehorizon- 
taie    pour    le  lieu  T  zi:V  zz:\œ^    la  longitude  orientale  de  T  relativement  h 
A=:/n  heures,    et  lé  tems  vrai  de  l'observation  en  Tznn  heures:  cela  poséy 
le  tems  vrai  de  l'observation  compté  du  méridien  A    sera  ziz  [n — m)  heuresy 
çl  le  tems  écoulé  depuis  1»  conjonction,  tzz  (ji  — >n—^T)  heuresj  l'angle  ho* 
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raire    du   soleil  à  roccidezit   du  méridien  T  étant  zzz  i5  Ji-;    donc,    si  la  din'é' 
rence  des  méridiens  ?w n'est  pas  juste,  i  aura  besoin  d'une  Loneclion,  àizz-Om. 
Les    tables  donnent  pour  le  tenis  t,  les   longitudes  vraies  du  soleil  -zz. 
'L-\-ht^i:Q,    de  la  lune   zizL-^  GizizC,    et  la  latitude   vraie   de    la    lune 
pzl-^^tznb.     Soit  (Fig,  75.)    E  le  pôle  de  l'écliptique  YC,  L,  l,  les  lieux 
apparens   de  la   lune  et  d'une   étoile  .éclipsée  par    la    lune,  les   latitudes  appa- 
rentes des  deux  astres,    CL !_::/'',  Dlzzz'hff   la  différence  des  longitudes  appa- 
rentes DEG  —  E.:  cela  posé,  on  aur-a  dans  le  triangle  /EL, 
-cos~L/  rr  nsin  X'  sin  /'  4"  ^os  X'  cos  /'  cos  E» 
§.  ^72.  Dans  le  cas  présent  qn  a.  hl'^Sj    et  X'  est  connu,  ou  nul  si 
/est  le  soleil:   d'oii  il  suit 

d  s  sin  s  m:  dE  sin  E  cos  X'  cos  l'  ~\-  d  /'cos  Ë  cos  X'*-sin  l^^—dl'  sin  X'  cos  /'', 
€l  la  difféience  des  longitudes  vraies,  suivant  les  tables,  est  après   la  conjon- 
ction C  ^ — 0  =  {G  —  h)  io     En  nommant  donc  II  et  w  les  parallaxes  de  lon- 
gitude et  de  latitude,  on  aura  11  zz: /a  (P — p)  zr.  p.  (k-ee — ./j),  îc  zz  v  (XtE — .p)^ 
les  facteui^  /x,  v,  étant  donnés   par  les  formules  du    §.  a66.  la  latitude  appa- 
rente de   la  iune  sera  /'zz/-|- to -|- (3/^    et  la  dilT^rence  des  longitudes  appa- 
rentes de  la  lune  et  du  soleil,    E  zz  II -|- (G  —  A)  .-^-     Mais  si  la  longitude,  la 
îftiitude,  et  I9  parallaë^e  équatorialej  ont  besoin  des  corrections  x,  y,  z,  onaura 
a,Ezz.T4-3n-f-(G  — /!)3/,     a/'zzj-{-ôiQ -j- pa^     et    Ton  a 
.3nzzXu,2-,     ^©zzXv?;     donc  en  faisant  G — h  tu  g, 
^sûxi.s'~{cc-{-\]Kz-\-g'èl)  sinEcos  X'  cos /'+  (j-rf Xv^+pô^j  (cosRcos X' sin/'— sin  X'  cos/'),  ou 

/     _5CcosA'siii(.gt-fn)cos(7-f-j3f-t.nî")         cosX^cos(gf-+n)sin(7-j-p/--f-tig)— sinX^cos(Z-Fi3f-F^) 

*  sin  5  sm  s 

.  .    /           /u.cosX'sin(^^/-H-n)cos(ZH-^3f+B3)4-y'"osX'cosfgf4-n'lsir(Z+pf+îJ3Vvsi;iX'cos(.Z4-p..f4-o5) 
(■^  )  \-l-X2 ■ ' . ' 

:/       ^    cos(Z-fPZ--|-t35)(gcosX'sin(gf-f-n)  —  [3  sin  X')-+i3  cosX^cos  (gf+n)  sin  (Z-j-prH-.Hg) 

sin  s 

Dans  ks  éclipses  de  soleil  on  a  X' zz  o,  d'où  il  viendra 

-X    sin(çf-(-.u.X£e  — i-!.;p),cos(Z-+-(3t-hvX(5e — ^^p)    \^     cos  (,gt-f-u,Xa? — .u,|))  sin  (Z-4-(2f-f-vXas— v^) 

s;n  5  siri  s 

,  M-sin(g:fH-aXflg — ixp)cos(Z-+pf-f-yAfe — vf)-f-vcos{gt-H)u,X(as — M-j?)  iin(Z-f-(3Z-4-v>-flg— v  j^) 

sin  s 

-^^gsin(gf+-aA<e--uj?Vos(7.-4-[3Z-^vXâF— vj?)--!-Pcos(gl+/-l>«^— ''.j?)s;n(Z+PfH-v>^— vj^) 

Siiî  5 
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ou  à  frés-peu  près 

s.              "•                    s  s  " 

_|_c^^_i i — £1.  cest-a-dire, 

S" 

dsziz  ~-  x-\ y  4-  — —  2  -{- ! —  df. 

s         '     ^  -^     '  ces  '  s 

Ayant   donc  calculé-  l'angle  <p.  au  moyen   de  l'équation   sin  (J)  rz  — ,    on   peut 

feire  s^=::LF—I\~-]-L\^{Fig..  75.>  —  E" -]- /'^  (dans,  les  éclipses  de  soleil)^ 

cl  ou  il  suit  (p  — /LX,  cos  (?)=—,   donc- 

dsrzixsm  cp  -fjcoscp  -j ■ z -^  (^sincp  -j-pcosCl))  dL 

Soit  maintenant  L  le  lieu:  vrai  de  la  lune,  /  son  lieu  apparent,  L/zz:^'  !& 
parallaxe  de  hauteur::  cela  posé-,  on  aura  L  X  ±:  —  ro,  /X  =z  ■—  H  cos  /'  zz  —  H 
à  peu  près.  Ayant  donc  calculé  l'angle  parallactique  ELZzzu  i^§.  269.),  qui: 
est  ici'  positif,  parceque  le  cercle  vertical  LZ  est  à  l'orient  de  celui  de  la- 
iitude  LE^  on  aura  Hzz; — /Xzz — ^sini^^Wzz  —  i^cosT/;,,  et  à  peu  près; 
^',  i=:(P — p)cosê,$,  étant  la  hauteur  de  la:  lune^  d'oii   il  viendra: 

'dszzLx  sin  (p  -|- j  cos  Cp  —  ~  z  cos  {nj^ —  Cp)  -h  (^sin  $  -f-  (3  cos  (p)  'et  y 
ds  étant  la  quantité,,  dont  la  distance  apparente  des  centres  qu'on  a  observée^,, 
est   plus  grande-  que  celle  qu'on  a  tirée  des;  tables. 

§.  2j3.  En  désignant  par  s  et  {s)  la  dislance  apparente  des  centres-,, 
qu'on  a  observée,,  et  celle  qu^on  a  tirée  des  tables,  on  aura  l'équation  de- 
condition,  (5)-|-35ZZ5.  Les  observations  îesplus  exactes  sont  celles  du  com- 
mencement et  de-  la  fin  de  l'éclipsé  partiale,  et  totale  ou  annulaire^  et  l'on  ai 
pour  ces  époques  5  zz  R'  -+-  r^,  et  s  zz.  i:  (B!  —  r),W.  étant  à  peu  près> 
ziiR(i -[- 3,604. Rsin^o.sini''')  (§•  216!).  En  faisant  donc  pour  abréger 
sin  cp  zz  A,  cos  cp  zz  B,  —  cos  {v  — Cp)  zz  C,.^  sin  (p  -["  P  ^<^s  ^  ^^  ^  » 
on  connaît  s ^.  ayant  observé  le  commencement  et  la  fin  de  l'éclipsé,  oui 
ayant  mesuré  la  distance  avec  le  micromètre  r  chaque  observation  donnerai 
donc,  une  équation  de  cette  forme,. 

{s)-^Ax-^By  —  Cz-\-'Ddizz:s,. 
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Ees  quatre  inconnues  x,  y,  z,  d  t ,  ont  la  même  valeur  durant  toute  Féclipse; 
les  trois  premières  même  pour  toute  la  terre;  tandis  que  dt  a  une  autie 
taleur  pour  cliaque  lieu«.  Si  la  longitude  du'  lieu  est.  bien  exactement  con- 
nue, dt  est  nnly  mais  il  est  possible-  que  les  demi-diamëtres  qu'on  a  tirés  des 
tables,  (?'),  {W),  ont  besoin  d'être  vérifiés:-  alors^  on- aura,  par  l'observation  du 
commencement-  et  de-  la  fin  de  Féclipse  partiale,   deux  équations  de  cette  forme,. 

(A)  . .  . .  (5)  -f-  A^  +  Bj  —  Gz  —  (r)  ~\- (RO  -f.  (ar-f  9R0,. 
les  quantités  (s),  A,  B,  C,  R',  ayant  des  valeurs  différentes  dans  les  deux  ob- 
servations. Deux  observations  de  l'immersion  ou  de  l'émersion ,  faites  dans; 
deux  autres  lieux  bien  connus,  ou  de  l'une  et  de  l'autre  dans  un  seul  lieu, 
dormeront  deux  équations  toutes  pareilles;  et  ces  quatre  équations  suffiront, 
pour  déterminer  les  quatre  inconnues  x^j^  s^  (3r-|-3R'').  Pour  trouver  3ret 
dW ,  il  est  nécessaire  d'avoir  une  observation  du  commencement  ou  de  la 
fin  de  l'écîipse  totale  ou:  annulaire,,  où  s  —  r —  R';:  il  en  résultera  une  équa- 
tion, de  cette  forme 

(B)  .  .  .  .  (5 )  +  A  j:  +  Bj  —  Czz={r)  -  (RO  -f  (  ar—  9R0, 
€[ui   donnera  dr — aB.',    les    autres    inconnues    étant   déjà,  déterminées;    d'oùt 
Fon  tirera. 

a,=  ir±ll%  £l:^5:'',  et  aR'  =  (a>+  ,w)  -  Sr.. 

^uand"  il  n'y  a  pas  un  nombre  suffisant  d'observations,,  on  peut  négliger  les- 
corrections  ar,3R',  et  même  z,  qui  sont  ordinairement  beaucoup  plus  petites; 
que  X  et  j.  Les  observations,  faites  dans  un  lieu,  connu ,  donneront  alors^ 
deux  équations  de  cette  forme, 

C^y-f-A^-f  Bj=:^^- 
^ui  suffisent  pour  trouver  x'  et  j.-  Si,,  par  le  moyen  des  observations ,  faites; 
en  des  lieux  dont  la  longitude  est  exactement  connue,  on  a  trouvé  les  cor- 
rections x,j,z,dr,  dR\  on  mettra  L-^-x,  l-\-j^œ~\-z,r-\~dr,  R-\-  dR,  au 
lieu  de  L,l^œ,r,  et  R,  et  l'on  calculera,  avec  ces  élémens  corrigés,,  cos(5)zz:. 
eosEcos/:  cette  valeur  de  (5)  sera  exacte,  à  la  correction  di  prèsf  on  aura  donc: 

(s)  ~Ddt=:s,  ou  di—^-^—\, 
^    ^  '  D       ' 

dé;  sorte  qu'une  seule  observation,  suffira,,  pour  corriger  la  longitude  du:  liei-jj. 
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Quand  on  'a  comparé  un  grand  nombre  d'observations ,  on  apercevra 
^«e  les  valeurs  résultantes  de  x,  y,  et<;.  sont  nn  peu  différentes,  et  l'on  verra 
aisément  que  cela  vient  des  erreurs  d'observation.  Ckt  approchera  de  la  vé- 
rité, en  prenant  un  -mirieu  de  tous  les  résultats,  ensorte  que  les  corrections 
X,  y,  etc.  et  les  erreurs  d'o^bservation  soient  aussi  petites  que  possible ,  et 
«jue  \^s  dernières  soient  tant  négatives  que  positives.  Les  bornes  que  je  me 
suis  prescrites ,  ne  me  permettent  pas  d'exposer  les  règles  que  l'analyse  me- 
^erne  a  données  pour  cet  effet.  Du  reste,  on  trouvera  tous  ces  calculs  expîi^ 
^ues  par  un  grand -nombre  d'exemples,  dans  les  iVbt^.  Comment,  Acad^  Scient 
P.etrop.  Tom.  XIF.  Fart.  II.  pag.  335.  sqq.  Voyés  aussi  Asti\  Tliéor.  et 
P^ai.  ftar  M>  Delambre,  Xonie  IJ.  pag.  ^yg.  suwc 
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CHAPITRE      YIII 

xEpses   des   étoiles   et  des   planètes   par  la  lime  om 
par  des  planètes. 


f.  274-  *-^es  ©ceultations  des  étoiles  par  îa  lune  et  lies  planètes,  ou- 
è'une  planète  par  une  autre^  sont  des  phénomènes  de  la  même  espèce  que  les 
éclipses  solaires,  et  ils  sont  caleul'ès  suivant  les  mêmes  règles.  H  ne  sera 
donc  parlé  fci  que  de  ce  qui  les  distingue  des  éclipses  dé  soleil;  et  c'est 
principalement  la  grosseur,  le  IFeu  hors  de  Técliptique,  et  le  mouvement 
propre  ou  nul  de  Fastre  éclipsé.  SI  une  étoile  fixe  est  éclipsée  par  la  lune  f.. 
tous  les  élémens  qui  se  rapportent  à  la  lune,  sont  les  mêmes  que  les  précé- 
densj  mais  ceux  du  soleil,  qui  est  remplacé  par  une  étoile,  éprouvent  des 
ïïiodifications.  Puisque  le  diamètre  apparent  et  le  mouvement  propre  des^ 
étoiles  fixes  sont  nuls,  il  faut  faire  dans  les  formules  précédentes,  rzzOg. 
^mo,  et  7î  zz  H.  Le  commencement  et  la  fin  de  l'éclipsé  générale,  et  ap- 
parente pour  un  lieu  particulier,,  on  V immersion  et  Vémersion ,  ont  lieu  dan^^ 
Finstant  où  la  distance  géocentrique  du  centre  de  la  lune  à  Tëtoile  est  rr: 
ïl -|- P,  oa  la  distance  apparente  znR^i -|- 3,  664  .  R  sin  ^ .  sin  i"-|- cet.^  j  et 
©lies  ne  durent  qu'un  instant,  de  sorte  qu'il'  n'y  a  point  de  différence  entre 
Féclipse  partiale  et  totale^ 

Le  calcul  de  la  conjonction  vraie  n'a  aucune  difficuFlé,  parceque  la 
îongitude  de  fétoile  est  invariable  durant  Fécllpse.  Ayant  donc  calculé  pour 
cet  instant,  où  le  lieu  A  compte  le  tems  T,  la  latitude,  le  mouvement  Ro- 
Taire,  et  les  autres  élémens  de  la  lune,  soit  {Fig.  ^8,)  E  le  pôle  de  l'ëcir* 
ptique  VA,  F  l'étoile  fixe,  /L  la  vraie' orbite  de  la  lune,  L  le  point  de  là 
conjonction  LA;=:ô  et  FA^X,   les   latitudes  de  la  lune  et  de  i'ëtGÎle,    ïe 
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mouvement  horaire  de  la  lune  sur  Forbite  /LzzH,  et  en  latitude ,  XLrrp. 
En  nommant  co  l'inclinaison  de  l'orbite  de  la  lune  sur  Je  petit  rercle  /X. 
parallèle  à  l'écliptique,  on  aura  /LX  iz:  90"  —  co,  sin  um  ~  ^ 

la  plus  courte    distance   FM  zz:m  mz  FL  cos  to  rz  (3  —  X)  cos  w  , 
et  la   distance  du  milieu  à  la  conjonction,  LM:zz:n.zz:  (è — A)  sin  00. 
On  aura  donc  en  secondes,'  ~ 

,       .  7  .,.  ~n  5600  (&  —  Xlslnto 

le  tems  au  milieu  m  1  — -  ■ ^^ , 

H  ^ 

le  iems   de  l'Immersion  et   de  Véinersion  zzi 

T— î^    {(ô  — X)sinco±:l/[(P4-R)2— (3  — X)2cos^oj]},      ^ 
H 

la  durée  de  l occultation  =z  ^^^  Y  {  (P -j- R)^ — (i  —  X)^  cos^  to  } .. 

La  situation  des  étoiles  relativement  à  l'écliplique  n'étant  point  déter- 
minée, les  limite?  de  leurs  .éclipses  ne  peuvent  pas  être  assignées,  comme 
celles  des  éclipses  solairesj  mais  on  peut  suivre  l'ordre  inverse,  en  détermi- 
nant la  plus  grande  latitude,  ou  la  ^one  qui  renferme  toutes  les  étoiles  que 
la  lune  peut  éclipser  pour  quelque  lieu  de  la  terre j  et  c'est  à  peu  près  le 
Zodiaque.  En  effet,  il  est  clair  que  la  laliiude  d'une  étoile ,  éclipsée  par  la 
lune,  ne  peut  pas  excéder  la  somme  de  la  plus  grande  latitude  de  la  lunp^ 
de  sa  parallaxe  sous  l'équateur,  et  de  son  plus  grand  demi-diam«tre:  ce  qui 
donne,  pour  limite  des  étoiles,  la  latitude  de  5°i7'34''+62'4- i6'55"'r6='J6'3o", 
En  tirant  sur  un  globe  céleste  une  ligne  qui  passe  par  les  lieux  de  la  lune, 
que  les  éphémérides  donnent  pour  tous  les  jours,  et  en  promenant  sur  cette 
ligne  le  centre  d'un  cercle  de  carton,  dont  le  rayon  est  le  sinus  de  F  J-Rzz 
sin  1,273.?,  le  rayon  du  globe  étant  pris  pour  unité;  ce  carton  couvrira 
toutes  les  étoiles  qui  seront  éclipsées  par  la  lune,  et  qu'on  soumettra  à  un 
calcul  rigoureux. 

§.  275.  Les  formules  que  nous  avons  trouvées  {$.  255.  256.)  pour  les 
lieux  qui  verront  le  commencement,  la  fin,  et  le  milieu  d'une  éclipse,  ont 
besoin  ici  d'une  petite  modification,  parceque  S  {Fig.  69.)  n'est  pas  le  soleil^ 
mais  une  étoile  hors  de  l'écliptique:  QdqD  est  donc  la  projection  de  la 
terre  sur  le  grand  cercle,  dont  le  pôle  est  l'étoile  S;  PS  est  le  cercle  ho- 
raire de  f étoile,    Qdq  est  la  direction  d'occident  en  orient j  suivant  Jaquellç 
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la  terre  tourne  autour  de  P  qui  est  le  pôle  homologue  à  la  déclinaison  de 
l'étoile.  La  longitude  et  la  latitude  de  l'étoile,  /,  X,  ou  son  ascension  dioitô 
et  sa  déclinaison,  ^,  S,  donnent  l'angle  de  position  ASFzzza,  et  la  direction 
du  cercle  de  latitude  SF  (§.  25.  V.  VL),  qui  tombe  du  côté  occidental  du 
■cercle  de  déclinaison,  si   k  est  positif,  ce  qui  est  le  cas  dans   la  l'ig.  6g.  En 

3 
faisant    sin  w  zz;  :^    (§.  2740  ,   F  S  G  =  w ,    S  G  :z=:  m  zz  (5  —  X)  cos  w,    et   ayant 

tiré  par  G  la  droite  OH,  perpendiculaire  à  S  G,  OH  sera  l'orbite  relative 
de  la  lunC;  le  lieu  de  la  terre  Q  verra  le  premier  Hramersion,  D  verra  le 
dernier  l'émersion,  et  7  verra  la  plus  grande  phase,  ou  la  plus  longue  du- 
rée de  Poccultation  de  l'étoile  par  la  luue^  si  OH  traverse  la  projectioa 
QdçD,  g  sera  le  lieu  qui,  dans  le  milieu  de  l'éclipsé,  verra  le  centre  de  la 
lune  dans  la  direction  de  l'étoile.  Maintenant  on  trouvera  de  la  même  ma- 
nière  (§.  255.),   pour  l'immersion  et  l'émersion, 

ccsGSOmcosGSHzz^— -^,  ASO  =  GSO +- k -1- w,  ASHnGSH— k— m, 

d'où  l'on  conclura  les  htltudes  f,  fj  des  lieux  Q,  D,  au  moyen  des  équations 

sin  fzz.  cos  ô'  cos  A  S  0,      sin  f  zz:  cos  ô'  cas  AS  H, 
et  les  angles  SPQ,  SPD,  au  moyen  des^^uations 

*         or>rk               tgASO  ^         ,,_^^  tgASH 

.    tangSPQzz —^  ,         tang  S  P  D  =:  —  -^— —  . 

sin  ô  ^  sin  0 

En  nommant  donc  L  la  longitude  du  lieu  A  qui  compte  t  et  i  heures  après 
midi,  lorsque  l'éclipsé  commence  en  O  et  finit  en  H,  les  angles  horaires  dit 
soleil  à  l'occident  du  méridien  de  A  seront  i5  ^  et  \^t',  ceux  de  l'étoila 
i^ùt-Y  h.  —  ?  et  lÔ/'-f-A' — ^,  A  et  A'  étant  les  ascensions]  droites  du  soleil 
au  commencement  et  à  la  fin  de  l'éclipsé:  ces  derniers  angles  seront  \^t — ^ 
et  \^t'  —  q^  si  t,  /,  signifient  le  tems  sidéral.  Soit  P^  le  méridien  du  lieu 
A,  P7  celui  d'où  l'on  compte  les  longitudes:  cela  posé,  on  aura  yVqziiL^ 
qV^zii\^t-\- K  —  q   OU  i5/-{-A'  —  ?,  par  conséquent 

•      la   longitude  An  lieu   Q  =i:7PQ  zzL  —  i5^  —  A-j- ?^  SPQ, 
et  la  longitude  du   lieu  D  zz^Py -f- ^PD  =  L  —  i5 /— A'-f- ?  +  SPD. 
Le  lieu  Q  verra  le  premier    l'immersion  au  moment   du  lever  de  l'étoile,   et 
le  lieu  D  verra  le  dernier  l'émersion   au  coucher  de  l'étoile. 
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Pour  le  lieu  7  qui  verra  la  plus  grande  phase,    on  a  {§.  2-56.) 
PSTzzK-l-cj,    sin/:zr  cos  5'  cos  (k  -j-  co>,  tang  SP^zz  —  -^.^^"^/^'^^ 

^  sin  0 

et  sa  longitude  zizh  —  iSi" — A'' -f- ?  If- S  P  7  ; 
A''  étant  Tascension  droite  du  soleil  dans  le  milieu  de  l'éclipsé,  et  t''  le 
tems  que  le  lieu  A  compte  dans  cet  instant.  On  prendra  le  signe  supérieur 
( — )  ou  inférieur  (-4-),  selon  que  S  G  tombe  à  l'occident  ou  à  Torient  dû 
eercle  horaire  SP:  dans  le  premier  cas  le  lieu  7  verra  le  milieu  au  levçr 
de  rétoile,   et  dans  le  second   cas  au  coucher. 

Si  l'éclipsé  est  centrale,  m  étant  plus  petit  que  P,  on  aura  pour  le 
lieu  g  qui  verra  l'occultation  centrale  au  moment  du  milieu  de  l'éclipsé  gé- 
aërale    (§.  266.), 

sin/zz:  -^ sm  ô  4-  p  t30s  ê  cos  (k  -\-  oj), 


m  sin  (vt -f  oj)  j 

tanc^  SPs-zi: r— ^^ — -^-^-i ^j     donc 

la  longitude  du   lieu   g  :=:h  —  iSf— A'' -^  i^l  SVg. 
Les    signes   ( — )  et  (-}-)  se  rapportent  aux  cas,    où  Sg   esp  à  l'occident  ou  à 
l'orient    du- cercle  de  déclinaison    SP:     dans  le   premier  cas  le  lieu  g    verra 
îoccultation    centrale  avant  la  culminaiion  de   l'étoile,    dans   le  second  cas  il 
la  verra  après  la.   culmination. 

§,  276.  Le  calcul  des  parallaxes  donnera  également  Toccultation  appa- 
renie  pour  un  lieu  donné  de  la  terre,  eia  mettant  dans  les  Formules  précé- 
âenîes  ô  à  la  place  àt  B ,  et  en  faisant  p:=zo'.  on  aura  donc  par  le  même 
procédé  (^§.  'J.&Q.),  la  longitutk  et  la  latitude  apparentes  de  la  lune,  c'  et  b': 
Soit  {Fig.  -35.)  L  le  lieu  apparent  de  la  lune,  /  le  lieu  vrai  et  apparent  de 
rétoile,  sa  longitude  r= /,  sa  latitude  =1X3  de  sorte  qu'on  a  LX=:Z*'  — X, 
CD  =  C'  — /^  /Xr=(£'— /)  cosX.  On  en  conclura,  pour  chaque  instant,  k 
distance    apparente    en   centre    d«  la  l«ne  à  l'étoile,    1.1  — s,    par  l'équatiaa 

(§•    271.) 

^os  s  zrz  sin  X  sin  y -|- cos  X  cos  Z»' cos  (C' — ?), 

ou    szzlV  {{h' —  \r-^[C' —  If  cos'^'>-}; 
©1;   le  lieu  donné   verra  l'immersion  ou  l'émersion,   dans  l'instant  cfà 
5  :^  R  (  i -^  3, 664 ,  R  sin  ô  sin  i'' -f  cet.> 


LIVRE    V,     C  H  A  P.    VIIL  4>7 

Le  seul  changement  qu'il  faut  faire  aux  formules  (§.  ^6g,)  qui  ont 
servi  à  déterminer  les  points  de  la  lune,  où  se  fera  l'immersion  et  Fémer- 
sion,  c'est  de  mettre  b'  —  X  à  la  place  de  b',  et  de  faire  rnzo.  Alors  elles 
.  donneront  la  position  de  ces  points  relativement  au  diamètre  vertical  de  la 
lune,  et  Ton  connaîtra  par  ce  moyen,  les  taches  de  la  lune,  qui  sont  le  plus 
près    de  ces  pointsj   ce    qui  est  surtout  nécessaire,  poLrt  observer  l'immersion. 

§.  277.  Les  observations  de  Téclipse  d'une  étoile,  principalement  celles 
de  l'immersion,  offrent  un  moyen  plus  exact  que  les  éclipses  solaires,  de 
corriger  la  longitude  da  lieu  et  la  théorie  de  la  lune,  parée  qu'il  est  plus 
facile,  de  saisir  le  moment  où  réioile  disparaît  subitement,  que  celui  où  la 
lune  touche  le  disque  du  soleil,  son  entrée  se  faisant  très -lentement.  Le 
calcul  est  le  même,  avec  cette  différence  qu'il  faut  faire  dans  les  formules 
(§.  27 1 . 5«?V'.)  An:  o  et  r  1=0.  En  mesurant  avec  un  micromètre  la  distance 
des  deux  astres,  quand  l'étoile  est  très-près  de  la  lune,  on  peut  multiplier 
les  observations  dans  un  seul  iteu.  Alors,  le  demi-diamètre  de  la  lune  étant 
aussi  mesuré  ou  calculé,  chaque  observation  donnera  la  distance  apparente 
^  de  l'étoile  au  centre  de  la  lune,  et  par  conséquent  une  équation  de  la 
forme  (A)  (§.271.).  Cette  méthode,  étant  étendue  à  de  plus  grandes  distan- 
ces ,  est  le  moyen  ordinaire  dont  se  servent  les  navigateurs,  pour  trouver  la 
longitude. 

§.  27B.  Dans  les  éclipses  d'une  étoile  par  une  planète,  P,  R,  H,  p,  se 
rapportent  à  la  planète,  H  et  (3  étant  les  mouvemens  géocentriques,  ensorte 
que  H  deviendra  négatif,  si  la  planète  est  rétrograde.  On  les  conclura 
des  mouvemens  héliocentriques ,  tirés  des  tables,  ou  on  les  trouvera  immé- 
diatement, si  l'on  observe  la  planète  au  méridien  avant  et  après  l'occultation. 
Dans  ce  dernier  cas  il  est  plus  commode,  d'employer  dans  le  calcul  les 
mouvemens  en  ascension  droite  et  en  déclinaison.  Mais  ces  phénomènes  sont 
si  rares,  qu'il  serait  inutile   de  s'y  arrêter  plus  longtems. 

Dans  les  éclipses  d'une  planète  par  la  lune  ou  par  une  autre  planète,  oa 
employera  les  mêmes  formules  qui  ont  servi  à  calculer  les  éclipses  solaijes; 
au  lieu  de  p  et  r  on  mettra  la  parallaxe  et  le  demi -diamètre  de  la  planète 
occultée,    ou    la  plus   éloignée.     Le  niGUvement  relatif  de  la  lune   ou  de  la 
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planëte  la  plus  proche,  cr.  longitude  et  en  latitude,  est  la  vitesse,  avec  laquelle 
elle  approche  de  la  planète  plus  éloignée  suivant  ces  deux  directions.  Le 
premier  est  donc  la  différence  des  deux  mouvemens  géocentriques  en  longi- 
iude,  si  les  deux  planètes  sont  directes  ou  rétrogrades j  c'est  la  somme,  si 
l'une  est  directe  et  l'autre  rétrograde.  Le  mouvement  relatif  en  latitude  rst 
la  différence  ou  la  somme  des  deux  mouvemens,  selon  qu'ils  sont  dirigés  vers 
le  même  pôle  de  l'écliptique,  ou  vers  les  pôles  opposés.  On  suppose  immo- 
bile la  planète  dont  le  mouvement  est  le  plus  lent,  en  attribuant  à  l'autre  le 
mouvement  relatif.  On  peut  tirer  de  ces  observations  les  mêmes  résultats, 
pour  corriger  les  élémens  des  planètes  et  la  longitude  du  lieu.  Mais  ce& 
phénomènes  sont  extrêmement  rares. 
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LIVRE    VI. 

DES    PASSAGES    DES    PLANÈTES    SUR    LE 
DISQUE      DU      SOLEIL. 


CHAPITRE.      I. 

Les    Périodes    des    passages. 


§.  279.  \5*^uoiqxie  les  Passages  des  planètes  hiférleures  soient  des  espë-- 
©es  d'éclipsés  de  soleil,  et  par  conséquent  se  calculent  à  peu  près  de  la  même- 
manière,  ils  méritent,  à  cause  de  leur  importance,  une  explication  particu- 
lière. Ces  phénomènes  sont  importans,  tant  par  rapport  aux  élémens  de  ces 
planètes,  qu'à  l'égard  de  la  théorie  du  système  solaire  entier.  Ils  sont,  rela- 
tivement aux  planètes  inférieures,  ce  que  sont  les  oppositions  des  planètes 
supérieures,  en  fournissant  le  seul  moyen,  d'observer  immédiatement  la  con- 
jonction, et  par  conséquent  une  longitude  héliocenirique.  D'ailleurs,  la  pla- 
nète étant  nécessairement  près  dé  son  noeud,  les  passages  sont  très-favorables, 
pour  déterminer  la  position  de  son  orbite  relativement  à  l'écliptique.  Kepler 
fut  le  premier  qui  s'aperçut  de  l'importance  des  passages.  11  les  calcula  pour 
la  première  fois  en  1629  sur  ses  propres  tables,  et  il  annonça  pour  i63i  des 
passages  de  Vénus  et  de  Mercure,  dont  le  dernier  fut  observé  à  Paris  par 
Gassendi  le  7  Novembre,  huit  jours  5vant  la  mort  de  Kepler.  Les  erreurs' 
des  tables  Roudolphines  de  Kepler  firent  que  le  calcul  ne   lui  indiqua  pa*. 
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le  passage  de  Vénus,  qui  eut  lieu  en  16J9,  et  qui  heureusement  avait  été 
prédit  par  les  tables  de  Landsberg,  beaucoup  moins  parfaites  que  celles  de 
Kepler.  .  Venus  ajant  une  latitude  australe  assés  considérable  pendant  son. 
passage,  les  tables  de  Kepler,  en  donnant  la  latitude  trop  grande  de  8',  fi- 
rent passer  la  planète  au  dessous  du  soleil ,  tandis  que  les  tables  de  Lands- 
berg, dont  Terreur  était  de  16'  dans  le  sens  opposé,  la  faisaient  remonter 
sur  le  soleil.  Horrockes,  ayant  calculé  sur  ces  tables  la  conjonction  de  Vé- 
nus, trouva  qu'il  y  aurait  un  passage^  et  ce  hïisard  heureux  occasionna  la 
première  observation  de  ce  phénomène  intéressant ,  faite  par  Horrockes  et 
Crabtree  le  4  Décembre    i63g. 

§.  280.  Dans  ce    tems,  et  longtems  après,  on  ne  se  doutait  pas,  qu'oa 
pourrait  retirer  d'autre  utilité   de   ces  phénomènes,    que   de  corriger   les  élé- 
mens  des  planètes   inférieures.    Halley  fut  le  premier  qui  aperçût  qu'on  pou- 
vait en  faire  un  usage,  très-important  pour  tout  le  système  solaire.  Le  demi- 
diamètre   de  l'orbite  de   la  terre  servait   de  mesure  dans  toutes  les  recherches 
sur   les  distances    des  planètes,    et   toutes   les    distances   étaient    exprimées  en 
parties  de  ce  demi -diamètre.    La  troisième  loi  de  Kepler  donnait  le  rapport 
des    distances    des  planètes    au  soleil,    mais   aucune    de    ces  distances    n'était 
connue    en  nombres   absolus.     Il  suffisait  donc    de   connaître  une  seule    dis-, 
tance,   et   il  était   naturel   de  s'en  tenir  au   demi -diamètre  de    l'orbite    de  la 
terre,   qui  devait  être    donné    par  rapport    à  une  ligne   moins  longue,    dont 
la  grandeur  pouvait   se  mesurer    immédiatement.     Le    rayon   de  la  terre  était 
la  mesure   la  plus  favorable  qu'on  pût  choisir,  et  le  grand  problème  de  l'as-. 
tronomie  était  réduit  à   trouver  le  rapport  des   demi-diamètres  de  la  terre   et 
de  son  orbite,    ou  la  parallaxe  du  soleil.     Tel   était   l'état  de   l'astronomie,   il 
y  a  à  peu  près  60  ans.     Le  système  solaire,    autant    qu'il  était  connu  alors, 
peut   être    regardé    comme    la  carte  d'un  pays ,    dressée   avec    la   plus   grande 
précision,    mais    dont    l'échelle    était   perdue.     Il    suffit   de    connaître   la  dis- 
lance  de  deux   lieux  sur   une  pareille  carte,    pour    déterminer   les    distances 
de  tous  les  autres:  et  ces  deux  lieux  sur  la  carte   du  système  solaires  sont  le 
soleil    et    la   terre,    dont  la  distance    est   donnée   par    la   parallaxe    du  soleil. 
Hallej  développa  cette  idée  en  1691,  et  il  prouva,  que  les  passages  de  Vénus 
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étaient  plus  favorables  que  ceux  de  Mercure,  pour  délerminer  la  parallaxe  du 
soleil,  mais  qu'il  n'y  ^n  aurait  pas  avant  l'an  iy6i:  il  calcula  dix  sept  passa- 
ges de  Vénus  depuis  918  jusqu'à  l'an  aiiy.  La  découverte  parut  si  impor- 
tante à  ce  grand  astronome,  qu'il  adressa  à  la  postérité  la  prière,  de  ne  pas 
oublier  que  c'était  un  anglais  qui  eût  eu  le  premier  cette  idée.  Le  passage 
de  Vénus  fut  observé  en  2761  et  1769,  et  ce  phénomène  n'aura  pas  lieu 
avant  le  9  Décembre  1874.  Les  passages  de  Mercure  sont  beaucoup  plus 
fréquens. 

§.  281,  Il  est  visible,  que  le  calcul  des  passages  doit  être  fondé  sur  les 
mêmes  principes ,  que  celui  des  éclipses  de  soleil.  Mais  comme  il  s'agit  de 
déterminer,  par  le  moyen  des  passages,  un  angle  de  8''  à  9^  à  un  dixième 
d'une  seconde  près,  la  longitude  des  ieux  doit  être  bien  connue,  et  il  faut 
pcrter  plus  de  soin,  que  dans  les  éclipses,  pour  choisir  d'avance  les  lieux 
les  plus  favorables  pour  ces  observations.  Comme  les  passages  de  Vénus  ne 
reviennent  ordinairement  qu'au  bout  d'un  siècle,  il  serait  Irès-inutile,  de  sou- 
mettre chaque  conjonction  inférieure  à  un  calcul  préalable,  pour  voir  s'il  y 
aura  un  passage.  Il  vaut  mieux  chercher  les  périodes  de 'ces  phénomènes^ 
€t  pour  cet  effet  il  est  nécessaire  3  de  déterminer  exactement  les  limites  des 
passages,  c'est-à-dire  la  plus  grande  distance  de  la  planète  au  noeud,  à  la° 
quelle  les   passages   peuvent  arriver. 

Il  suit  de  ce  qui  précède ,  que  îa  plus  grande  distance  géocentrique 
des  centres  du  soleil  et  de  la  planète ,  qui  puisse  la  faire  paraître  sur  le 
disque  du  soleil,  est  (§.  24^')  P — /? -f- R  4" ''*  ^'  P>  ^tant  les  parallaxes,  et 
H,  r,  les  demi-diamètres  apparens  de  la  planète  et  du  soleil.  Or  le  demi-dia= 
mètre  de  Vénus  à  la  moyenne  distance  de  la  terre  au  soleil  est  1=:  8";  aS 
(§.  i53:.),  et  la  distance  moyenne  de  Vénus  au  soleil  i^§.  120.)  Z3:o,7233323j, 
celle  de  la  terre  étant  prise  pour  unité j  d'où  il  suit  la  distance  moyenne 
de  Vénus  à  la  terre  dans  les  conjonctions  inférieures  zz  0,  2766677.  Ainsi^ 
•les  diamètres  apparens  étant  en  raison  inverse  des  distances,  on  trouvera  le 
demi- diamètre  géocentrique  de  Vénus  dans  les  passages  R,  au  mojea  de  h, 
proportion 

0,  2366657  :  I  :  :  8'',  25  :  R,  partant  R~  3©'^ 
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Il  est  vrai  que  les  parallaxes  P,/?^  ne  sont  connues  que  par  les  passages 
de  Vénus  :  ainsi  dans  le  premier  calcul  on.  doit  négliger  la  petite  quantité 
P  —  p.  Maintenant  on  sait  que  p  est  à  peu  près  1=8'',  5:  donc,  les  paralla- 
xes étant  également  en  raison  inverse  des  dislances,  la  proportion  précéden- 
te donnera 

P  — 3o'',  5  et  P— /;i=22^ 
Au    moyen    des  maxima    et  minima   du  demi-diamètre    du  soleil  r,    i6'  18''  et 
i5'45''j  <^i^  trouvera  les  limites  géocentriques,   17' 10'''  ou  16' 37":    le  milieu 
zz:  16' 54"^  est  la   plus  grande  latitude  géoceutrique^  dans  laquelle  il  peiit  y  avoir 
un  passage  de  Venus. 

Comme  les  tables  donnent  les  lieux  liéliocentriques ,  il  sera  plus 
cpmmode  d'y  adapter  ce  calcul^  ce  qui  se  réduit  à  chercher  la  latitude  héli- 
ocentrique  qui  répond  à  la  géocentrique  de  16' 54^  Soient  (Fig. 'jg.)  S,  T,  V, 
les  centres  du  soleii,  de  la  terre,  et  de  la  planète  dans  la  conjonction  infé- 
rieure,  ayant  abaissé  sur  l'écliptique  la  perpendiculaire  VE,  SET  sera  une 
ligne  droite,  et  l'on  aura  ST=z:i,  SE  n:  0,  7233323;  TEi=:o,  2766677,  et 
VTE:=:i6'54''.  Il   en  résulte  VE  zzTE  tang  T  =  SE  tangS,  donc  tang  S  =1: 

TF 

—  tang  16' 54"}  et  la  latitude  héiiocentrique  Sz=.6'q.S^\  C'est  en  même  teras 
la  distance  héiiocentrique  des  centres  de  la  terre  et  de  Vénus,  à  laquelle  le 
contact  extérieur  des  bords  du  soleil  et  de  Vénus  peut  être  vu  de  la  terre, 
^  ce  qui  est  le  commencement  et  la  fin  du  passage  général.  Pour  en  déduire 
la  distance  héiiocentrique  de  Vénus  au  noeud  zn  a,  qui  est  la  limite  des  pas- 
sages, on  asinaz ,  v  étant  l'inclinaison  de  l'orbite  de  Vénus  =i3°23'35" 

°     '  sin  V 

(§.  i43.)5  d'où  il  résulte 

la  lÙ7iite  héiiocentrique  des  passages  de  Vénus,  azn  1°  ^gf  17''. 
§.  282.  Pour  en  conclure  les  périodes  des  passages,  on  peut  se  tenir 
aux  mouvemens  moyens  de  la  terre  et  de  Vénus.  La  durée  d'une  révolution 
synodique  de  Vénus  est  {$.  99.)  583  jours  22  h.  6m.  55,9  s.  ce  qui  fait  une 
année  tropique  plus  218  j.  16  h.  18  m.  4  s.  et  durant  ce  tems  la  terre  décrit 
un  arc  de  2i5°  32^  27",  dont  le  point  de  chaque  conjonction  inférieure  est 
plus  avancé  que  celui  de  la  précédente.  Les  noeuds  de  Vénus  ont  un  mouvement 
rétrograde  relativement  aux  étoiles  fixes  de  19"  par  an  (§.  i43.)3    et  par  coiv 
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séqnent  on  mouvement  direct  par  rapport  aux  points  équinoxiaux  de  3i",  ce 
qui  fait  5o"  dans  une  révolution  synodique:  d'où  il  suit,  que  chaque  conjon- 
fction  inférieure  est  plus  éloignée  du  noeud  que  la  précédente,  d'un  arc  de 
2i5°  3i' J-^''.  En  partant  d'une  conjonction  inférieure,  dont  la  distance  au 
noeud  est  connue^  et  en  y  ajoutant  ai^'^  3i'  S'j'^  on  aura  la  distance  au  noeud 
dans  la  conjonction  suivante,  et  ainsi  de  suite:  de  cette  manière  on  trouvera 
les  conjonctions  dont  la  distance  au  noeud  est  moindre  que  la  limite  a  m 
1°  49'  ï?'-  Comme  les  passages  peuvent  arriver  avant  ou  après  le  noeud  as- 
cendant'-ou  descendant,  les  conjonctions  où  il  peut  y  avoir  passage,  sont  cel- 
les dont  la  distance  au  noeud  ascendant  est  entre  aôS*^  11'  et  i°49j  ou  entra 
178»  n'  et   181^49'. 

II  y  a  en  général  quatre  cas ,  où  les  passages  peuvent  avoir  lieu:  i) 
avant  le  Q,  2)  après  le  Q,  3)  avant  le  23,  4)  après  le  ^:  désignons- les 
par  A,  B,  C,  D.  La  distance  de  A  et  B  sera  ziz  o  ou  n:  3®  38^^,  selon  que 
A  et  B  arrivent  dans  le  noeud  ou  dans  les  limites.  La  plus  petite  distance 
de  A  et  C  esl  celle  du  Q  à  la  limite  de  G  =  178''  ii',  et  la  plus  grande  est 
celle  de  la  limite  de  A  au  £5  :=  181°  49''«  La  plus  petite  distance  de  A  et  D, 
ou  du  Q  au  ^  ,  est  zr  180'',  la  plus  grande  est  la  distance  des  limites  de 
A  et  de  D  zn  îSS"^  38'.  La  plus  petite  distance  de  A  au  passage  prochaîa 
en  A  est  celle  du  Q  à  la  limite  zz:  358"  n',  la  plus  grande  est  celle  de  la 
limite  au  Q  m  i°49'-  Si  l'on  part  de  B,  au  lieu  de  A,  il  en  naîtra  encore 
quelques  autres  distances.  La  plus  petite  distance  de  B  à  G  est  celle  d'une 
limite  à  l'autre  zz  176'' 22',  et  la  plus  grande,  du  Q  au  ^  zz:  180^.  La  plus 
petite  distance  de  B  à  A  est  celle  d'une  limite  à  l'autre  :zz  356*^  22',  et  la 
plus  grande  zz  36o°.  Les  périodes  des  passages  seront  donc  déterminées  par 
ces  distances  de  l'un  à  l'autre  : 

I.    de   356°  22'  à  3°  38'^  2.    de   176°  22'  à   i83°38'. 

On  peut  partir  de  tel  noeud  qu'on  veut,  et  il  est  aisé  de  juger,  si  le  pas- 
sage prochain  aura  lieu  auprès  du  même  noeud,  ou  du  noeud  opposé,  la  con- 
dition    I.  se  rapportant  au  même   noeud,    et    2.   aux  noeuds  opposés. 

En  ajoutant  2i5'^3i''37"  pour  chaque  conjonction,  et  en  retranchant 
de   la    somiiis   les    révolu  lions   entières  de  360**,    on  trouvera  qu'aucune   dis- 

55 


434  ASTRONOMIE    RATIONNELLE 

tance  ne  tombera  entre  les  limites  i.  qu'après  5,  après  147,  et  après  iSa 
©on jonctions,  etc.  ni  entre  les  limites  2.  qu'après  ^i,  après  76,  et  après  81 
«onjonctions.  En  effet,  xlans  5  révolutions  synodiques  ou  7  ans  56'i  ].  2  -  h. 
34  m.  la  distance  au  noeud  a  augmente  de  cinq  fois  2.i5°  3i^  d'j''  ou  de 
357®  38'  5",  ce  qui  donne  une  période  de  B  à  A,  ou  de  D  à  C.  On  trou- 
vera de  la  même  manière  les  autres  périodes  que  présente  le  tableau  suivant; 


Il  faut  cependant  observer:  i)  que  ces  périodes  ne  déterminent  que 
la  possibilité  d'un  passage,  et  que  pour  qu'un  passage  ait  lieu  en  effet,  il  est 
Bécessaire  que  le  passage  précédent  soit  arrivé,  tantôt  près  du  noeud,  tantôt 
près  des  limites  3  2)  qu'il  est  même  impossible  que  les  passages  arrivent  au 
bout  de  chaque  période,  parcequ'^ne  période  se  rapporte  au  passage  A,  une 
autre  à  Bj  3)  que,  comme  dans  tout  ce  calcul  on  a  employé  les  mouvemens 
moyens,  les  passages  pourront  n'avoir  pas  lieu  à  cause  du  mouvement  vrai, 
et  réciproquement. 

Il  résulte  de  ce  qui  précède  «  les  périodes  suivantes  des  passages  de 
iTénus  en  nombres  ronds*. 

i)   8  ans,   moins   a  jeurs  et   demi^         2)  ii3  ans  et  demi,    plus  3  joursj 
3)   121  ans  ei  demi,  plus  un  jour:         4)   i29ans  et  demi,  moins  unjour^j 
5)  235  ans,  plus  3  jours  et  demi 3         6)  243  ans,    plus  un  jour. 
11  est  aisé  de  voir,  que  les  deux  premières  périodes  suffisent,    pour  en  com- 
poser,  par  addition,   tout  le  reste  et  plusieurs  autres  périodes.    En  ajoularït 
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f&ï  ex.  1)  à  6),  on  aura  une  période  de  25 1  ans,  c'est-à-dire  de  B  a  A, 
ou  de  D  à  C.  Les  périodes  de  lai  ans  et  demi,  et  de  243  ans,  sont  les 
plus  sures,  parceque  la  dislance  au  noeud  est   nulle. 

Comme  le  noeud  ascendant  de  Vénus  est  actuellement  dans  2  signes 
et  i4-  degrés,  et  que  le  mouvement  de  ses  noeuds  est  très-lent,  la  longi- 
tude géocentrique  du  soleil  sera  constamment  à  peu  près  8^  i5**  ou  2^  i5% 
Selon  que  le  passage  a  lieu  dans  le  noeud  ascendant  ou  descendant:  les  pas- 
sao-es  arriveront  donc  à  peu  près  quinze  jours  avant  le  solstice  d'hiver  ou  d'été. 

§.  283.  Les  limites  et  périodes  des  passages  de  Mercure  se  calculent  de 
îa  même  manière.  Comme  son  diamètre  apparent  est  très-petit,  et  que  sa 
parallaxe  est  à  peu  près  égaie  à  celle  du  soleil,  on  peut  prendre  pour  li- 
mite géocentrique  le  demi-diamètre  moyen  du  soleil  zn  16'.  En  supposant 
la  distance  moyenne  de  Mercure  au  soleil  zz  0,3871  (§.  120.),  on  trouvera 
la  latitude^  hélitjcentrique  zz  25' 20'^  (§.  281."^,  d'où  l'on  conclura,  au  moyen 
de  l'inclinaison  de  7"*,  la  distance  héliocentrique  au  noeud,  a  m  3**  28',  ce 
qui  est  la  liû7i/e  des  passages. 

Dans  une  révolution  synodique  de  Mercure  de  ir5  jours  21  h.  3  m. 
34,2  s.  (§.  99.)  le  soleil  parcourt  ii4'*  ra'Si''  relativement  aux  points  équi- 
noxiaux,  et  114"  12' 37"  par  rapport  aux  noeuds  de  Mercure,  qui  avancent 
dans  ce  tems  de  i4"  (§•  i43-)-  ^^is  le  mouvement  de  Mercure  est  trop  iné- 
gal, pour  qu'on  puisse  se  contenter  du  mouvement  moyen.  En  ajoutant  en- 
semble 4es  plus  grandes  équations  du  centre  de  Mercure  et  du  soleil  (§.  i40')f 
on  verra  que  dans  l'instant  de  la  conjonction  moyenne,  la  vraie  distance  de 
Mercure  au  soleil  peut  être  25"  35'  23'''.  Mercure  emploie ,  d'après  le  mo- 
yen mouvement  synodique,  8  jours  5  h.  43  m.  à  parcourir  cet  arc:  la  vraie 
conjonction  peut  donc  arriver  8  j.  5  h.  43  m.  avant  ou  après  la  moyenne. 
Comme  le  soleil  décrit  dans  ce  teras  un  arc  de  8"  7'  12",  et  que  dans  l'in- 
stant de  la  conjonction  moyenne,  son  lieu  vrai  est  supposé  plus  avancé  que 
le  lieu  moyen,  de  sa  plus  grande  équation  du  centre  nr  i*  55' 36'',  5  ;  il  en  ré- 
sulte, que  le  lieu  vrai  de  la  conjonction  peut  différer  de  io°3'  du  lieu  moyen. 
Il  faut  donc  ajouter  cet  arc  aux  limites,  si  l'on  emploie  les  mouvemens  moyens: 
ce  qui  donne  i3''3i'  pour  la  plus  grande  distance  du  noeud.    En  y  ajoutant 
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la  limite  de  3^28',  dont  la  conjonction  précédente  peut  avoir  é[é  éloignée 
du  noeud, Ma  plus  grande  distance  de  deux  passages  peut  être  11:17°:  d'où 
résultent  ces  limites. 

i)  de   A  à  B,   o  à   17'';  2)  de  A  à  C,  i63°  h   180°: 

3)  de  A  à  D,   180°  à  197^;      4)  de  B  à  A,  343°  à  36o°: 
Gu  généralement 

i)  pour  deux  passages  dans  le  même  noçud-,  343*=*  à   17°, 
li)    dans   les   noeuds   opposés,   166°   à   197'^ 
En  ajoutant  114°  12' 37'%    pour  chaque    révolulion   synodique    de  ii5 
jours  21  h.  3,  6  m.  on  trouvera  que  8  révolutions,  ou  deux  ans  196  j.  12  h.  49  ni. 
donnent  la  distance  azi:i93°4''j  ce  qui  est  renfermé  entre  les  liiintes   2):    19 
révolutions,   ou  6  ans    10  j.  5  îi.  11  m.   donneront  uzi:io°,   ce  qui  entre  dans 
les   limites   i).     Ainsi  on  trouvera   pour    la  première  limite,    les  périodes  qui 
ramènent  les  passages   de   Mercure,    en  nombres  ronds ,  6,  7,   et   i3  ans,    et 
pour  la  seconde  période   2  î,  3^,  9?  ansj   dont   on  peut  composer,  par  addi- 
tion, d'autres  périodes:  par  ex.   7  +  i3z2oans,6-|- 7  + i3~26,  26+7  +  i3z46, 
cinq  fois   4^ -{- 26 -|~  7  zr  263  ans 3  cette   dernière   est  la  plus   exacte.     Il  suit 
de  la    longitude  actuelle  du  noeud  ascendant  de   Mercure,    i^  16'^,     que  les 
passages  dans  le  Q   ne  peuvent  arriver  qu'au   commencement  de  Nopembre,  et 
ceux  dans   le   ^  au   commencement  Aq  Mai.   Dans*  la  dernière  saison  la  terre 
est  près  de  l'aphélie  de  Mercure^  qui  est  dans  8^  i4'^:   elle  est  moins  éloignée 
de  Mercure,  et  la  latitude  géocentrique  de  cette  planète  est  plus  grande,  au 
mois   de  Mai  qu'au  Novembre,  sa  distance  au  noeud  étant  supposée  la  même. 
Mercure   pourra  donc  paraître  sur  le   disque  solaire   au  mois    de  Novembre, 
et  passer  au-dessus  ou  au-dessous  au  mois  de  Mai,  quoique  la  latitude  héiio* 
centrique  soit  la  même:    c'est  pour  cette  raison,   que  les  passages  de  Mercure 
sont   presque   trois    fois    plus  fréquens    au    mois    de    Novembre    qu'au    mois 
de  Mai. 
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CHAPITRE      II. 


Calcul  des  passages   pour  les  différens   lieux  de  la  terre, 

§.  284.  1— ^e  calcul  pour  la  terre  en  général,  qui  a  été  l'objet  de  la 
première  partie  des  éclipses  de  soleil ,  esi  la  partie  la  moins  importante 
des  passages^  mais  ce  calcul  est  nécessaire,  parcequ'il  sert  de  base  à  celui  des 
parallaxes.  On  peut  employer  dans  cette  première  partie  du  calcul,  qui  ne 
diiïère  pas  de  celui  des  éclipses,  les  lieux  et  les  moavemens  liéliocentriqueSy 
qu'on  a  tirés  àes  tables.  Les  longitudes  et  les  latitudes  héliocentriques  de  Vé- 
nus,  qui  répondent  à  deux  époques  peu  éloignées  de  la  conjonction,  don- 
nent le  mouvement  liéliocentrique  en  longitude  et  en  latitude,  G  et  {3;  or  Vé- 
nus  et  la  terre  tournant  autour  du  soleil  dans  le  même  sens,  le  mouvement 
relatif  de  Vénus  en  longitude  sera  la  différence  entre  son  mouvement  et  celui 
de  la  terre/  En  nommant  donc  h  le  vrai  mouvement  horaire  du  soleil,  le 
mouvement  relatif  de  Vénus  sur  Fécliptique' sera  {Fig.  67.)  CmzzzG- — h^  et 
ie  mouvement  Horaire  en  latitude  im'zi:^,  Ç)  et  C  étant  les  centres  de  la 
terre  et  de  Vénus  dans  la  conjonction,  et  DF  l'orbite  relative  de  VénuS, 
vue  du  soleil.  En  nommant  l'inclinaison  de  cette  orbite  sur  l'écliptiqûey 
iCmzi:AOC'zi:  oj,.  oa  aura 

p  c h 

et  ie  mouvement  relatif  sur  l'orbile.   C  l  ou  -/iz=.  — —  rr: , 

sin  w  cos  O) 

Soit  donc  O  C  =:  ^  la  latitude  liéliocentrique  de  Vénus  dans  l'instant  de  la 
conjonctiony  et  qu'on  fasse  les  angles  C  QCzizqo^,  et  Q  CDzngo®  —  or.  alors 
CE  sera  l'écliptique  ,  DF  l'orbite  relative  de  Vénus,  et  D,  F,  seront  les 
points  de  rimmersioB  et  de  l'émersion,  si  QJ)  et  O  F  sont  les  distances  lié- 
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liocentrîques  des  centres  de  Vénus  et  de  la  terre,  au  commencement  et  à 
la  fin  du  passage.  On  a  vu  (g.  281.)  que  la  distance  géocentrique  dans  ces 
instans  est  (/%.  79.)  VTE  zrR -|- r-f-P — p:  en  nommant  donc  les  rayons 
vecLeurs  de  !a  terre  et  de  Vénus,  ST  zz  V,  SVrzi'y,  la  distance  accourcie 
SE  ne  différera  pas  sensiblement  de  v,  parceque  la  planète  est  près  de  soii  . 
noeud:  on  aura  donc  VE=i'u  tang  VSE  =::  (V  —  Vj  tang  VTE,  et  parceque 
ces  angles  ne  sont  pas  plus   grands  que   16', 

VSE  — çzi:!^^  (R-fr  +  P— />). 
v 

R-{-P— p  étant  à  peu  près  Sa''  (§.  281.).  En  faisant  donc,  sur  la  même 
échelle  sur  laquelle  on  a  iait  (Fig-G^.)  OC=zb,  qD:^OF  =  -^  (r-f  Sa'O* 
D  et  F  seront  lesnpoinis  où  le  passage  commence  et  finit.  On  trouvera  les 
tems  qui  répondent  à  ces  points ,  en  divisant  l'orbite  relative  de  Vénus  en 
heures  et  minutes,  au  moyen  du  mouvement  horaire  t^,  ou  en  se  servant  du 
calcul   qui  a  été  exposé   dans  le  Livre  précédent.     On  aura  donc 

A  C  =  n  =  ^  sin  ca,  A  Oz=:  m  ::i:b  cosoi,  A  D  :i=  AF  =:  V  (^^  —  m^). 
La    plus   courte   distance  héliocentrique    m  sera  convertie    en  distance 
géocentriqne  fx,  par   le  moyen  dé  l'équation  fx  :iz  ——  .    La  latitude   géocen» 

...  ,,  bv        j  p.         m.  n    ^    M      «t 

trique  dans  la   conjonction  est  0  zzz  - — -,  donc  —  =:  —  zz:cgs  w:  dou   il  suit 

que  l'angle  que  fait  l'orbite  géocentrique  avec  lécliptique,  est  le  même  que 
l'angle  w.  En  faisant  donc  C  O  ArzTQo"  —  u,  et  QAzzix,  et  tirant  par  A 
la  perpendiculaire  DAF  à  QA,  DAF  sera  l'orbite  relative  de  Vénus,  vue  de 
la  terre.  On  prendra  sur  la  même  échelle,  Q  D  zz:  QF  zz  K -]- r -\- l'i"  ,  et 
l'on  marquera  en  F,  D,  A,  les  tems  du  commencement,  de  la  fin,  et  du  mi- 
lieu, qu'on  a  déjà  calculés  pour  le  passage  en  général;  ce  qui  suffit,  pour  di- 
viser l'orbite  relative  en  heures  et  minutes.  Il  est  aisé  de  donner  à  l'orbite 
la  position  qui  lui  convient,  selon  que  la  conjonction  arrive  avant  ou  après 
le  noeud  ascendant  ou  descendant.  Au  reste  il  est  visible  que,  dans  tous  les 
cas ,  le  mouvement  géocentrique  et  relatif  de  Vénus  est  dirigé  d'orient  en 
occident,  et  que  par  conséquent,  V  immersion  se  fait  sur  le  bord  oriental  du  so- 
leil, et  Vémersion  sur  le  bord  occidental,  parceque  les  planètes  sont  rétrogrades 
dans  les  conjonctions  intérieures. 
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§.   285.  Pour  déterminer  la  parallaxe   du  soleil,   ce   qui  "est   le  résultat 
lé  plu&  important   des    passages,    il  est  absolument  nécessaire    de    savoir,    de 
quelle    manière    ces    phénomènes    seront    vus    de   chaque    lieu    de    la    terre, 
pour    en   choisir    ceux   qui  sont    le   plus    favorablement   situés.     La    méthode 
suivante,  fondée  sur  la  théorie  des  projections,  est  très-commode  pour  cet  effet. 
Soit   {lig-  .80.)  TAF   la  terre,  E  son  centre,  t  un  point  de  sa  surface, 
A  le   lieu  qu!   a   le  soleil  S  au  zénit,    TF  son  horizon,  Vénus   en  V,   Y Ihf 
un  plan   perpendiculaire   à   SE  et  parallèle  à   TF:    cela  posé,    VES  sera  la 
distance   géocentrique   des  centres,  V/Szzitr  la  distance  apparente   ou  paralla- 
etique  pour  le   lieu   t.     Si  la  parallaxe  du  soleil  était  nulle ,    cet  astre  serai-t 
vu  du   lieu  t  suivant   la  ligne  ^X  parallèle  à  ES,  et  Vénus  suivant  ^V.  Mais 
©n  attribuant  à  Vénus  la  parallaxe  relative  P — p  au  Heu  de  P,  il  faut  regar- 
âer  la  parallaxe  du  soleil  comme  nulle,  et  par  conséquent  supposer  VAhkt. 
Comme  ces  angles,   durant  le   passage,  ne  sont  pas  plus  grands  que  16',  leur 
rapport  ne  différera  pas  sensiblement  de  celui  de  leurs  sinus,  — ,   c'est-à-di- 
ne,   les    distances  apparentes   des  centres  a-  seront   comme  les  lignes   VX,  par- 
«eque   la  distance  de  Vénus  à  la  terre,   V/,   peut  être  regardée   comme  con- 
stante.    En  projettant  donc  chaque  lieu  de  la  terre  /  en  X,  ^X  étant  perpen- 
diculaire à   VL  et  parallèle  à  ES,  VX  représentera  la  distance  apparente  des 
«entres  pour    ce  lieu,  si  P — p   est  substitué  à  P3  il  faut  maintenant   déter- 
niner    l'unité    de  ces  quantités.     La    projection    du  centre    de  la  terre    et  da 
lieu  A  sera  L,   et  en  abaissant  sur  ES  la  perpendiculaire  /t,  on  aura  LXzz 
!fT  zn  E^  sin  ^ESj    et  pour  la  projection  y  du  lieu  F   on   aura  de  même  L/:ii^ 
E  F  sin  FES  :=!  EF.    En  supposant   Vénus  en  v,  la  distance  àes  centres,  vue 
du    lieu   F,  sera  j^v  :    il  verra  donc  l'occultation  centrale,    &\  fv  est  nulj    et 
comme  il  est  le    premier  ou  le   dernier  de   tous   les  lieux  de  la  terre,  la  dis- 
tance géocentrique  est  dans  le  même  instant  du  commencement  ou   de  la  fia 
du  passage  izzP — p  (§.  281.).  Or,   Vénus  étant  en  f,  la  distance  géocentrique 
est   représentée   par  hf,    d'où    il  suit  que  L/  ou    le  rayon    de  la  projection 
de   la,  terre  EFzzrP  —  p.     Cela  posé,  on  aura  la  proportion,   EF  est  à  LX 
comme  P — p  est  à   la  distance  des  centres,  vue  du  lieu  t^  et  la  projection 
\  de  chaque  lieu  t  sera  éloignée  da  centre  de  la  projectiea  L,  de  la  g^uaif- 
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tilé  trzzEls'mt'ESzi:(V — p)siniES,  ce  qui  est  conforme  aux  règles  de 
la  projection  ortograpîiique.  En  traçant  donc  l'orbite  relative  et  géocentrique 
de  Vénus  (§.  284.)  sur  une  échelle  quelconque,  et  en  faisant  sur  la  même 
échelle,  le  rayon  de  la  terre  r=  P — p,  la  projection  ortographique  des  lieux 
de  la  terre  donnera  exactement,  sur  cette  échelle,  la  distance  apparente  des 
centres  pour  ces  lieux,  VX.  Il  est  visible,  qu'il  faut  employer  dans  cette 
construction  les  angles  géocentriques,  en  multipliant  tous  les  angles  héliocett' 
triques,    trouvés    précédemment,  par  — —  (§.  284.)' 

§.   286.   Soit  {Fig.  81.)  SF  perpendiculaire  à  l'édiptique  EC,  FSG-=w 
{§•   284.)5  qu'on  prenne  sur  une  échelle  quelconque,   SFiz:— ^^^ — ô,  SGzhm-zz 

;^^^  m  (§.284.),  SAîizSBzrP  — p,  SEi=SC=z:SH=7v  et  qu'on  mène  par 
F   et  G  l'orbite  relative  VN  d'orient  en  occident:   cela   posé,  le  mouvement 

Jioraire y]  servira  a  diviser  l'orbite  VN  en  heures   et  minutes,  en  mar- 

quant  en  F  le-tems  de  la  conjonciion.  Au  moment  ou  Vénus  est  en  H,  la 
distance  des  centres,  vue  de  S,  c'est-à-dire  du  centre  de  la  terre  ou  du  lieu 
qui  a  le  soleil  au  zénit,  sera  SHizi/',  donc  le  lieu  S  verra  le  centre  de  Vé- 
nus sur  le  bord  du  soleil.  Ayant  mené  la  droite  HDSJ^  la  dislance  appa- 
rente des  centres  sera  pour  le  lieu  D,  HDurr — (F — p) ,  et  pour  le  lieu 
d,  H^=:r-)-(P— p)  (§.  285,).  Si  le  rayon  du  cercle  S  H  est  zzr-j-R  ou  ;— R, 
le  lieu  S  verra,  lorsque  Vénus  est  en  H,  le  contact  extérieur  ou  intérieur; 
le  lieu  D  verra  Vénus  avancée  sur  le  disque  solaire  de  P — p^  et  d  la  verra 
éloignée  du  bord  du  soleil  de  P — p:  le  lieu  D  aura  donc  déjà  vu  l'immersion, 
mais  d  ne  la  verra  pas  encore.  Comme  il  en  est  de  même  de  Témersion, 
cela  fait  connaître  les  quatre  points  importans  de  la  terre,  savoir  les  lieux 
qui  verront  /e  premier  et  le  dernier  rimmersion^  et  ceux  qui  verront  le  premier 
et  le  dernier  Vémersion.  Supposons  qu'on  ait  <:lécrit  du  centre  S  et  des  rayons 
SV=r:r-|-P— p^  Sïinr—- (P — p),  des  cercles  qui  coupent  l'orbite  relative  en 
V,  N,  eti,  L,  et  que  les  rayons  SV,  SN,  SI,  SL,  rencontrent  la  projection 
de  la  terre  en  ka,  Mm,  ^h,  Rr:  alors  A,  h,  r,  M,  seront  c^s  quatre 
endroits.  En  effet,  on  a  pour  tous  les  quatre,  les  dislances  apparentes 
des  centres, 


L  I  V  R  E    \^I,    C  H  A  p.    II.  44i 

A-V:=SV-~(P— p)  =  r,  Mi=  S  I  +  (P— p)i=r, 
rL=:SL-|-£P -p)=ir,  MN  zz:  SN  —  (P  —  p)  =zr. 
Mais  si  l'on  prend  au  delà  de  V  ou  N  un  point  v  ou  n  sur  l'orbite,  la  plus 
courte  distance  apparente  des  centres  pour  la  terre  entière  sera  vu  ou  nv, 
et  l'un  et  l'autre  est  plus  grand  que  AV:z:MN:zzr:  Vénus,  étant  en  v  ou 
n,  ne  sera  donc  vu  sur  le  disque  solaire  d'aucun  lieu  de  la  terre,  et  A,  M., 
sont  les  lieux  qui  verront  l'immersion  du  centre  de  Vénus  avant  tous  les 
autres  lieux,  et  l'émersion  après  tous  les  autres:  ce  sera  le  contact  extérieur 
ou  intérieur,  si  SV=ir-hP. — pitiR.  En  prenant  sur  l'orbite  un  point  E 
entre  I  et  L ,  S  F  sera  plus  petit  que  Slzzr — (P — p),  donc  la  plus  grand© 
distance  des  centres  sur  toute  la  terre,  yFrzSF-j-CP — p%  sera  moinr're 
que  r;  d'où  il  suit  que  tous  les  lieux  de  la  terre  verront  Vénus  sur  le  so- 
leil; b  sera  donc  le  lieu  qui  verra  le  dernier  l'entrée,  et  r  celui  qui  verra 
le  premier  la  sortie.  L'entrée  et  la  sortie  seront  donc  vues  sur  la  terre 
entière,  durant  tout  le  tems  que  Vénus  emploie  à  parcourir  les  segmens 
VI  et  LN. 

Il  est  vrai  que  les  points  A,  b,  et  M,  r,  ne  sont  pas  diamétralement 
opposés;  mais  comme,  dans  ce  calcul  général,  on  ne  demande  pas  une  pré- 
cision parfaite,  il  est  permis  de  substituer  a  b  et  r  les  points  a  et  m,  qui  sont 
diamétralement  opposés  à  A  et  M.  L'erreur  qu'on  commettra ,  sera  l'angle 
aSbou  m  S  r:  elle  sera  donc  diminuée  de  la  Moitié,  si  l'on  prend  les  points 
du  milieu  D  et  c?  au  lieu  de  A  et  Z»,  et  pour  la  sortie  Q  et  9  au  lieu  de 
M  et  r.  Cette  substitution  sera  d'une  grande  utilité  dans  la  suite,  parcequ'il 
est  nécessaire  de  connaître  les  points  de  la  terre  qui  se  trouvent  sur  la  droi- 
te qui  joint  les  centres  de  la  terre  et  de  Vénus,  pendant  l'entrée  et  la  sortie 
pour  la  terre  entière,  ou  ce  qui  revient  au  même^  pendant  que  Vénus  dé- 
crit les  parties  VI  et  LN  de  son  orbite.  Le  calcul  sera  donc  singulièrement 
simplifié,  en  substituant  à  tous  ces  points  le  lieu  D  pour  l'entrée,  et  Q  pour 
la  sortie.  Mais  il  faut  avant  tout  voir,  à  combien  peut  monter  cette  erreur, 
c-est-à-dire  l'angle  ^  S  J:=  BSD  =HSL 

En  faisant  pour  abréger,  HSIrzxJ/,    SIzrr — (P  —  p)zz:Sf   on  aura 

cosKSGzi:  — -  — -,   et   cosISGzi:-,  donc 
SH        r  s 

éê 
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sinvp— sin(HSG— ISG)=:^  {Y  i^r^ -.  jj,^) -^Y  (^s^  ^  ti'^)}  . 
Cette  valeur  est  nulle,  si  ju,  est  nul,  et  elle  croît-  avec  ju-,  mais  seulement 
jusqu'à  une  certaine  limite,  parceque  \j/  devient  imaginaire^  lorsque  ii  est 
plus  grand  que  5.  L'angle  4*  sera  donc  un  maximum,-  en  même  tenïs 
que  son  sinus,  parceque  vp  est  toujours  moindre  que  9o^  En  différentiant 
t'équation  précédente  relativement  à  vp  et  ju, ,  on  aura  pour  le  maximum 
l'équation 

(r^  —  2  )x^)  y  (5=  —  /x^)  —  (5^  —  2  M-^j  Y  (r-  —  la-), 
dont  le  carré  donnera 


ja=^  (r4  —  54)  =  r^  s^  {r"  —  s^) ,   ou  i^' 


T''  'i*  S-* 

En  faisant  r^  -\-  s'^  ziz  u^,  on  aura 

P-  =  —  ,  y  {r^  —  ii-)—~,  y  {s^  —  iJ.^)  zz:  ~ ,  et  sm  \p  z=  — -. 

En  supposant  rzziô',  P — ^  zz  2y,  il   viendra 

5  z=  9J8",  ^^  —  1 1' I  i",  et  \p  =  1°  19' 4o". 
La   plus  grande  erreur  qu'on  puisse  commettre,  est  donc    i®  19^40''')  mais  le 
plus  souvent  elle  sera  beaucoup  moins   considérable. 

§.  287.  La  position  du  premier  lieu  D  d'où  l'on  verra  l'entrée,  et  du 
dernier  Q  d'oià  l'on  verra  la  sortie,  est  donnée  par  le  point  S  qui,  au  mo- 
Bient  de  l'entrée  ou  de  la  sortie,  a  le  soleil  au  zénit  (§.  285.).  Soit  ÇFig.Gg.) 
QDçd  rhémisphère  illuminé  de  la  terre,  P  le  pôle  boréal  ou  austral,  selon 
que  le  passage  de  Vénus  arrive  au  moins  de  Juin  ou  de  Décembre,  S  le 
lieu  qui  a  le  soleil  au  sénit,  au  moment  de  l'entrée.  PS  a  son  méridien, 
et  nommons  D,  ô',  les  déclinaisons  du  soleil  et  de  Vénus,  qui  sont  nécessai- 
rement du  même  côté  de  l'équateur.  Si  ô  est  plus  grand  que  D,  sa  latitude 
est  de  même  nature  que  D,  et  l'orbite  OH  tombera  du  côté  de  P:  si  c'est 
au  mois  de  Juin,  la  latitude  boréale  du  lieu  S  sera  z^  D.  Or  O  étant  le 
eôté  occidental,  H  le  côté  oriental,  de  manière  que  la  terre  tourne  sur  son 
axe  dans  le  sens  QSD,  H  sera  le  point  d'entrée,  et  O  celui  de  sortie  (§.  2840- 
Pour  tracer  l'orbite  relative,  on  calculera  l'angle  de  position  ASEzzim  (§.  255.), 
le  cercle  de  latitude  SF  s'inclinant  vers  l'occident,  parcequ'au  commencement 
de  Juin  le  soleil  est  dans   les  signes  ascendansj    dans  les   passages    du   mois 
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iîe  Décembre  ce  sera  le  contraire.  Si  la  conjonction  arrive  après  le  passage 
par  le  noeud,  la  perpendiculaire  sur  l'orbite,  S  G,  tombera  du  côté  de  SF  d".  ù 
Ton  voit  arriver  Vénus,  c'est-à-dire  vers  Vorient;  si  elle  arrive  avant  le  noeud, 
S  G  tombera  vers  ïoccident  de  SF,  comme  dans  \ajigure,  où  la  latitude  est 
'  supposée  boréale,  et  par  conséquent  la  conjonction  avant  le  noeud  descen- 
dant, oii  arrivent  les  passages  du  mois  de  Juin  (§.  282.).  En  faisant  donc 
FSGrzco,  SB—^Qi::?  — p,  SGzzH-zz^^— (^§.  284.),  et  en  tirant  par 
G  une  perpendiculaire  sur  S  G,  elle  représentera  l'orbite  relative,  vue  de  la 
terre,   H  GO. 

Soient   i  et   ^    les   instans    de   l'entrée    H  et   de  la  sortie   O,    calculés 
pour  le  méridien  de  Paris  dont  la  longitude  nz;  L:  la  latitude  du  lieu  S  sera 
zz:D,  et  la  longitude   m  L — i5i,    pour  l'entrée,    et   l'on  â"  A  S  G  zz:  jc -j- co, 
cos  GSHrz  cos  GSOin  — ,   la  distance  gaocentrique    des  centres   SH  étant 
z=:r,  ou  r-\-P—p,   on  r-f-P—pjz^,    selon    qu'il  s'agit   de  l'entrée  et  de  la 
sortie  du  centre  de  Vénus,   vue  du  centre  de  la  terre  ou  de  la    terre  en  gé- 
néral,  du  contact  extérieur   ou  intérieur.     En   nommant  donc  y  et  /  la   lati- 
tude et  la  longitude  du  lieu  D  qui  verra  le  premier  l'entrée,   on  aura  (§.  255.) 
ASH  =  GSH  — ASG,  sin/iz:  cos  PD  zz  cos  D  cos  ASH, 
tangSPDizz  — ^1^^,   et  /—L— i5;4-SPD. 
La    latitude  J^^  et  la   longitude   /'  du    lieu    Q  qui  verra    le  dernier  la 
sortie,  se  calculera  de  même  au  moyen  des  équations, 

AS  O  —  G  SO -f- vt -h  co,  sin /' zz:  ces  D' cos  A  S  0, 
■  tangSPQz=  — '-^A^,  et  /'znL— i5/'  — SPQ, 

D  et  D'  étant  les  déclinaisons  du  soleil  au  moment  de  l'entrée  et  de  la  sortie,^ 
Maintenant  on  connaît  aussi  les  lieux  d  et  q,   diamétralement  opposés 
à  D  et  Q,    d  étant  le  dernier  de  tous   les  points  de  la  terre   d'où  l'on  verra 
l'entrée,   et  q  le  premier  qui  verra  la  sortie:   leurs  latitudes  sont  — J"  et  — J'\ 
leurs  longitudes  /-}-i8o°  et  /' -|- 180". 

Le  soleil  répondant  perpendiculairement  sur  le  point  S,  les  lieux 
D,  Q,  d,  q,  se  trouveront  dans  la  limite  de  l'hémisphère  illuminé,  ils  auront 
donc  le  soleil  à  l'horizon.     Or  la  terre  tournant  autour  du   pôle  P  de  Q  en 
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D,  et  de  d  en  q,  les  lieux  D,  q,  sortiront  de  rhémisphère  éclairé,  et  Q,  d, 
y  entreront:  d'où  il  suit,  que  D  verra  le  premier  l'entrée  au  coucher  du  soleil, 
d  verra  le  dernier  l'entrée  au  lever  du  soleil,  q  verra  le  premier  la  sortie  au  cou- 
cher du  soleil,   et   Q   verra  le  dernier  la  sortie  au  lever  du  soleil. 

§.   288.   Il  est  visible,  que  tous  les  lieux,    situés  dans    le  demi-cercle 
esçDB,  auront  le  soleil  couchant  dans  cet  instant,  et  que  ceux  dans  BQ<fa 
verront    le    soleil    lever  j    ces    deux    demi-cercles    formant    un    grand    cercle 
DQdqD   dont  le  pôle  est  S,   Si  donc   on  élève  un  globe  terrestre  de  manière 
que  S  se    trouve  dans    le  zénil,    DQdq    sera   l'horizon   du  globe.     Tous    les 
lieux   dans  la  moitié  supérieure  du  globe  verront   l'entrée    ou  la  sortie,   se- 
lon que  lé  lieu  Sa  été  calculé  pour  lune  ou  pour  l'autre,  c'ést-à-dire,  selon 
que  sa  latitude  et  longitude  est  D  et  h-iSt  ou  D'  et  L—iSf.  Exactement  parlant, 
ces  lieux  ont  le  soleil  levé  au  moment  de  l'entrée  ou  de  la  sortie,  quoiqu'à  cause 
des  parallaxes,  ils  ne  verront  pas  Vénus  sur  le  soleil,  s'ils  n'approchent  pas  assés 
de  HO,    pour  que  la  distance  de  leur  projection  devienne  moindre  que  S  H, 
ce  qui  est  principalement  le    cas  des  lieux  d,  a,  q,  les  plus  éloignés  de  HO. 
En   effet,   au  commencement  de  l'entrée   il  n'y  a  que  le  lieu  D  qui  puisse  la 
voir,   et  les  lieux  auprès  de  a  et  9  auront  le  soleil  couchant,   avant  quils  se 
soient  assés  rapprochés  de  HO,  pour  voir  l'entrée.     Mais  comme  le  point  H 
représente   ici  tout  le  segment   d'entrée  VI  {l'ig.  81.),   et  que  la  distance  de 
I  à  tous  les  points  de  la  terre  est  moindre  que  S  H,  à  cause  de  SIz:r-(P-/?)z 
SH— S5,  donc  ^IzziSH  (g.  286.),    on  peut  dire  que  tous   ces  lieux  verront 
l'entrée,   en  regardant    VI  comme   un  point ^   mais   cela  n'est  exact,  que  tant 
qu'on  tient  compte  seulement  de  la  rotation  de  la  terre,  en  faisant  abstraction 
des  parallaxes.     Le  lieu  S  étant  donc  déterminé  pour  l'entrée,   les  lieux  dans 
la  moitié   orientale  de  l'horizon  çDB,  ayant  le    soleil  couchant,    ne  verront 
rien  du  passage  que  l'entrée;  tandis  que  ceux  dans  Ta  partie  occidentale  BQ  da 
verront  le  passage  entier,  parcequ'ils  ont   le  soleil  levant.     Si   S  est  le  point 
qu'on  a  calculé  pour  la  sortie,  les  lieux  BQda  ne  verront  que  la  sortie,  par- 
ce qu'un  moment  auparavant  le  soleil  ne  s'était  pas  levé;  tandis  que  les  lieux 
cqDB  ont  vu  le  passage  entier,  parceque  le  soleil  se  couche  au  moment  ou 
tout  est  fini.    Les  lieux  qui  sont  au  dessus  de  l'horizon  DQdq^   verront  le 
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passage  entier  ou  en  partie,  à  mesure  qu'ils  sont  plus  ou  moins  éloignés  du 
cercle  qui  forme  l'horizon  oriental  D^  au  moment  de  l'entrée,  ou  l'horizon 
occidental  Qd  au  moment  de  la  sortie.  Tout  cela  n'est  vrai  qu'à  peu  près, 
et  sujet  à  quelques  réstrictions.  Nous  ayons  déjà  observé,  que  le  point  S 
est  supposé  le  même  pour  toute  l'entrée  ou  la  sortie,  au  lieu  qu'effectivement, 
pendant  l'entrée  de  V  en  I  (Fig.  81.),  ou  la  sortie  de  L  en  N ,  plusieurs 
lieux  viennent  occuper  successivement  le  zénit  et  l'horizon  du  globe:  on  a 
donc  fait  abstraction  de  l'effet  des  parallaxes,  VI,  LN. 

D'un  autre  côté  on  a  supposé  que  SD  tombe  à  l'orient  de  SB,  ce  qui 
est  ordinairement  le  cas.  Cependant  le  contraire  arrivera,  si  GSH  est  plua 
petit  que  G  S  A:  alors  D  verra  ie  premier  rentrée  au  lever  du  soleil.  Pour  que 
cela  arrive,  il  faut  que  GSH  soit  moindre  que  x-rj-'^-  or  les  plus  grandes 
valeurs  de  ces  angles  sont  kzi:23°28',  le  soleil  étant  dans  l'équateur,  et 
Li^zzg^f  il  faut  donc  que  GSH  soit  plus  petit  que  32*^,  ou  cosGSH^cos32°, 
donc  —  ^  cos  32°,  et  ju,  ^  13' 22''.  Mais  comme  dans  les  passages  de  Vénus, 
le  soleil  n'est  éloigné  du  solstice  que  de  i5°,  k  sera  environ  'j° ,  /. -[- w  tout 
au  plus  16°:  il  faut  donc  que  jx  soit  plus  grand  que  rcos  16^,  ou  ^i,  ]>>  i5''9''',, 
de  manière  que  Vénus  décrira  une  très-petite  corde  sur  le  soleil. 

Nous  avons  dit  que  les  lieux  BD^a  qui  ont  le  soleil  couchant  au  mo- 
ment de  l'entrée,  ne  verront  que  cela.  Cependant,  s'ilssont  près  de  B  ou  de  P, 
leur  arc  diurne  peut  être  si  grand,  qu'ils  s'élèvent  entre  B  et  Q  au  dessus  de 
l'hémisphère  illuminé  durant  le  passage;  de  manière  qu'ils  verront  aussi  la 
sortie.  Il  en  est  de  même  des  lieux  BQd  qui  voient  le  soleil  lever  au  mo- 
ment de  la  sortie:  ils  peuvent  avoir  vu  l'entrée  avant  le  coucher  du  soleil, 
si  leur  arc  diurne  est  assés  grand.  Quant  au  point  B  et  tous  les  lieux  entre 
B  et  P,  le  soleil  ne  s'y  couche  pas  du  tout. 

§.  289.  Ce  qui  précède,  suffit  pour  déterminer  toutes  les  circonstances 
d'un  passage  pour  les  différens  pays  de  la  terre.  La  Jig.  82.  représente  les 
deux  hémisphères  de  la  terre,  P  étant  le  pôle  boréal,  p  le  pôle  austral,  et 
AQR  l'équateur  d'occident  en  orient.  Après  avoir  déterminé  les  lieux  E  et  I 
^ui  auront  le  soleil  au  zénit,  dans  les  instans  de  l'entrée  et  de  la  sortie  géné- 
rale (§>  287.),  l'on  décrira  les  grands  cercles  BCDPFJB  et  HCGGFH  dont 
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Jes  pôles  sont  E  et  I,  et  qui  se  sont  trouvés  dans  rhorizon  du  globe  (§.  288,)^ 
enfin   on  marquera  les  points  C  et  F  (B  et  a  dans  la  Fig.  6g.)   qui  séparent 
les  parties  occidentale  et  orientale  de  ces  cercles,  de  maniëre  que  CBBF  sont 
les    lieux  qui  verront   l'entrée   au   lever    du  soleil    (^BQda  dans   \a  Jig.  69.), 
CDDF  ceux  qui  verront  l'entrée  au  coucher  du  soleil,  CHHF  verront   la 
sortie  au  lever,  et  CGGF  au  coucher  du  soleil.     Ces   cercles  partageront  la 
terre  entière  en  quatre  portions,     dont   l'une  verra    le  passage  entier,    l'autre 
ne  verra  que   Ventrée,  la  troisième   la  sortie,   et   la  quatrième  n'en  verra   rien; 
ainsi  que   c'est  indiqué  dans    la  figure.  Au  commencement,  le  soleil  étant  en 
E,  l'hémisphère  illuminé  sera  l'espace  BC DRB_-|-BFD AB;  il  est  nuit  dans 
l'espace  BCDHB-{-BFDHB.     Les    lieux   BG   erBF  ont  le   soleil   levant, 
parceque    la   rotation    de  la  terre   se  fait  de   Ç  en  R;    les   points  G,  F,   qui 
séparent  l'horizon  oriental  et  occidental,  sont  la  commune  section  des  grands 
cercles  PE/?P  et  BGDFB,  le  premier  étant  le  cercle  horaire  BPSa  (i^^^.  69.), 
et  le  second   l'horizon    BQâ'^D.    Les  lieux  BG  et  BF  verront  donc  le  pas* 
sage  entier,  et  CBBF  est   une  des   limites  de  la   première  portion.  Les  lieux 
entre  BG   et  G,  et  entre  B F  et  G,  où  le  soleil  s'est  déjà  levé  au  moment 
de  l'entrée,  verront  pareillement  le  passage  entier,  à  l'exception  de  ceux  qui 
verront    le  coucher    du   soleil  durant  le   passage.     Les  lieux  CDDF  verront 
l'entrée   au  coucher  du  soleil,  et  il  y  a  des  lieux  entre  CDDF   et  G,    qui 
verront  le  coucher  du   soleil  durant   le  passage.     Tous  les   pays  dans   l'hémi- 
sphère illuminé  BDG,  oii  le  soleil  se  couche  après  la  sortie,  verront  donc  le 
passage  entier^   et  ceux  qui  ont  le  soleil  couchant  avant  la  sortie,  ne  verront 
que  l'entrée.     La    limite    entre  ces   deux   portions   sera    donc   formée    par   les 
lieux  CGGF,  où   le  soleil  se  couche  au  moment  même  de   la  sortie:    le  cer- 
cle CGGF  est  donc  la  seconde  limite   de    la  première  partie  qui  voit  toute 
la  durée  du  passage;    cette  partie  sera   par  conséquent  l'espace   renfermé   par 
les    cercles  CBBF  et  CGGF,  ainsi  que  c'est  indiqué    dans  \^  Fig.  82.  par 
le   mot  Tout,  La  seconde  partie   DCGGFD  ne  verra  que   le  commencement 
du  passage,   ce  qui  est  indiqué  par  le  mot  Entrée.  Dans   les  lieux  entre  CBF 
et  H   le  soleil   ne  se  lève   qu'après  l'entrée,  et  peut-être  même  après  la  sortie: 
dans    le   premier  cas  ils  ne  verront   que    la  fin  du  passage,    dans    le  dernier 
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ils  n'en  verront  rien  du  tout.  Dans  les  pays  entre  CD  F  et  H  l'entrée  arrive 
après  le  coucher  du  soleil:  ils  ne  peuvent  donc  voir  que  la  sortie,  si  le 
soleil  se  Vexe  auparavant^  ils  ne  verront  rien  du  passage,  si  le  soleil  se  lève 
après  la  sortie.  La  limite  entre  ces  deux  portions  est  donc  la  ligne  CÎÎHF, 
qui  passe  par  les  lieux  qui  auront  le  lever  du  soleil  au  moment  où  le  pas- 
sage finit:  d'où  il  suit,  que  BCHHFB  est  la  troisième  partie  qui  ne  voit 
^ue  la  fin  du  passage,  et  CDHHFD  la  quatrième  partie  qui  ne  voit  rien 
du   tout;    ce    qui   est  indiqué   par   les   mots  Sorlie  et  Rien. 

Les  points  d"interseclion  C,  F,  ne  sont  pas  tout -à -fait  les  mêmes 
que  ceux  qui  séparent  les  demi-cercles  occidentaux  CBF,  CHF,  d'avec  les 
demi-cercles  orientaux  CDF,  CGF,  parceque  E  ne  coïncide  pas  avec  I. 
Mais  la  différence  est  si  peu  considérable,  qu'on  se  permet  ordinairement, 
de  confondre  les  uns  avec  les  autres.  Cependant  il  faut  avoir  égard  à  cette  dif- 
férence, pour  éclaîrcir  une  contradiction  apparente.  Le  point  F,  appartenant 
également  aux  cercles  FB  et  FD,  verra  l'entrée  au  lever  et  au  coucher  du 
soleil:  en  effet,  étant  situé  dans  le  méridien  EPF,  il  est  identique  avec  le 
lieu  B  {Fig.  69.  ,  dont  le  pasallète  rase  l'horizon  du  soleil  en  B,  de  maniè- 
le  que  le  soleil  ne  se  couche  pas.  Le  même  point  F,  appartenant  au  cercle 
GFH  {Fig.  82.),  doU  voir  la  sortie  au  lever  et  au  xoucher  du  soleil:  c'est 
maintenant  un  point  du  méridien  IPF  (le  point  B  de  la  Fig,  6g.);  mais 
S  et  B  ou  F,  ne  sont  pas  les  mêmes  points  pour  la  sortie  que  pour  l'entrée, 
à  cause  de  la  rotation  de  la  terre.  Les  deux  points  F  sont  peu  éloignés  l'un 
de  l'autre,  et  également  distans  du  pôle  P  :  entre  ces  deux  points,  mais  un 
peu  plus  loin  du  pôle,  il  y  a  un  troisième  point  F  qui  verra  l'entrée  au 
eoucher,  et  la  sortie  le  lendemain  au  lever  du  soleil,  et  qui  par  conséquent, 
ne  verra  que  le  commencement  et  la  fin  du  passage,  de  sorte  que  sa  nuit 
est  précisément  égale  à  la  durée  du  passage.  Il  en  est  de  même  de  G  ou 
de  a  {Ifg-  69.).  Il  faut  distinguer  deux  points  a,  dont  l'un  verra  l'entrée, 
et  l'autre  la  sortie,  au  lever  et  au  coucher  du  soleil:  ces  points  ne  verront 
donc  que  le  commencement  ou  la  fin,  parceque  le  soleil  ne  s'y  lève  pas, 
en  rasant  l'horizon.  Entre  ces  deux  points,  mais  un  peu  plus  près  du  pôle, 
il  y  a  un  point   C  qui  verra  l'entrée   au  lever,    et  la  sortie  au   coHcher  de 
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«oleil,  et  par  conséquent  précisément  toute  la  durée  du   passage,  qui  est  éga- 
le à  son  arc  dturne. 

§.  290.  Si  les  parallaxes  du  soleil  et  de   Vénus  étaient  tout-à-fait  in- 
sensibles,    tous    les    lieux    de   la  terre   verraient  l'entrée   et  la  sortie  dans  le 
même    instant   que   le    centre    de   la    terre;    et    la   différence   entre    les    tems, 
comptés  dans  chaque  lieu,  donnerait  immédiatement  celle  des  longitudes  géo- 
graphiques, ainsi  que  cela  se  fait  dans  les  éclipses    de  lune.     Mais  l'effet  des 
parallaxes  est,  que  non-seulement  ïenirée  et  \ai  sortie  n'est  pas  vue  des  différons 
lieux  en  même  tems,  mais  que  la  durée  du   passage  est  très-différente  :    il  est 
donc   clair    qu'en  renversant   la   question,    on  pourra  déterminer  la  parallaxe 
par  l'entrée,  la  sortie,  ou  la  durée,  observées  en  différens  lieux   dont  la  po- 
sition   est   connue;    d'où    résultent  deux  méthodes,    fondées   sur   les  tems    de 
l'entrée   et  de  la  sortie  ,    ou  sur  la  différence    de  la  durée.     La  dernière  mé- 
thode,,   proposée    par  Halley,  suppose   qu'on  a  observé    exactement  la  sortie 
aussi   bien   que    l'entrée.     Il  est    aisé   de   voir,    que    le  résultat  sera   d'autant 
plus   exact,  que  la  différence  des  tems  de  l'entrée  ou  de  la  sortie,    observés 
en   deux  lieux,    est  plus  grande:    les  points  A,  b,  r,  M   [Fig.  81.),    qui  ont 
été  trouvés   (§.287.),  ou  les  lieux  qui  en  sont  peu  éloignés,  seront  donc  les 
plus  favorables  pour  ces  sortes  d'observations.     Pour  se  servir  de  l'autre  mé- 
thode,   il  sera   nécessaire    de  faire  des  recherches  générales  sur  les  époques, 
où    l'entrée    et  la  sortie   sera  vue    de    différens  lieux   de    la    terre,    pour   ea 
choisir  ceux  qui  auront  la  plus  longue,  ou  la  plus  courte  durée   du  passage. 
§.  291.   Si  l'on  a   calculé    le  tems   que  Vénus  emploie  à  parcourir  les 
portions  VI  et  LN  de  son  orbite  relative  {lig*  81.),    ou  la   durée    de    l'en- 
trée et  de  la  sortie,    on  peut  diviser  ces  portions  en  minutes,    et  déterminer 
les  lieux  de  la  terre  qui,  de  minute  en  minute,   verront  l'entrée  ou   la   sor- 
tie.-   Supposons    {Fig.  83.)   que    V    et    I  soient   les  points    du  premier  et   du 
dernier  instant  de  l'entrée,   que  VI  soit  divisé  en  minutes,    et  que  Vi/iziX 
soit  une  de  ces  parties,    qui  est  donnée  par  le   mouvement  géocentrique  de 
Vénus.     On  aura   donc 

SV=i;r-|-(P  — ;?),    SGi=H-,    GV  —  V  (S  V^— SG^),    Gw  — GV  — X, 
d'où  il  suit 
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Su—ViGu^-^li^),     tangGSii  — --"",   et  AS«  zz:  GSw  —  (k -|- co)  (§.  a?7.). 

Au  moment  où  Vénus  est  en  u^  l'entrée  sera  vue  de  tous  les  lieux  de  la 
terre,  dont  la  projection  est  éloignée  de  u  du  demi- diamètre  du  soleil  r 
(§.  286.).  En  faisant  donc  r/ a  z=z  u  ^  zi:  ?-,  tous  ces  lieux  seront  situés  dans 
la  périphérie  d'un  petit  cercle  ap,  dont  l'axe  est  ièau,  et  1p  pôle  en  a:  pour 
déterminer  ce  cercle,  il  faut  connaître  la  position  du  pôle  a,  et  l'are 
lïixziza^  ou  l'angle  «8(3.     Or  on  a  comme   ci-dessus  (§.   zSn^^ 

cos  P  a  HZ  cos  D  ces  A  S  u  et  tan^SPa^z — 

D  étant   la  déclinaison   du  soleil   pendant  l'entrée  Vï.     Cela  donne 

la   latitude  du   point  a  zz:  90° — Va,    et  sa   longitude  zz  L —^  i5  t -|- S Pt?, 
T  étant  le  tems   compté  à   Paris,  pour  lequel  on   cherche  le   pôle   a,    qui  est 
aussi  le  lieu  de  la   terre  qui,     dans   le  même   instant,    verra    la  plus   grande 
phase.     On   a    de  plus    l'angle   i?Sp  dans  le   triangle  S«(3,    dont    on   connaît 
lès  trois  côtés 

Su^V(Gu--^}i^),  u^=:r,  et  Sp=rP™.p. 
Maintenant  il  est  facile  de  trouver  sur  un  globe  terrestre  les  lieux  a  (3.  Da 
pôle  a,  avec  un  compas  dont  l'ouverture  est  égale  au  nombre  de  degrés  de 
c(3,  pris  sur  l'équateur  ou  le  méridien  du  globe,  on  décrira  un  cercle  a (3, 
passant  par  tous  les  lieux  qui  verront  l'entrée  au  moment  que  Vénus  est 
cfn  u.  Si  l'on  a  une  projection  stéréographique  de  la  terre,  on  n'a  qu'à 
marquer  trois  points  du  cercle  ap  sur  le  globe,  et  Ton  décrira  un  cercle 
par  ces  trois  points  sur  la  mappemonde. 

Comme  on  n'a  pas  besoin  d'une  grande  précision ,  on  peut  se  servir 
d'un  procédé  plus  simple.  On  a  {I^ig.Si.)  SV:=ir-]-'^V —p),  Slzzzr — (P — p), 
de  sorte  que  Vénus  approche  du  centre  S  de  2  (P  ■ — p)iz:Dd,  pendant 
qu'elle  parcourt  la  portion  VI  de  son  orbite.  En  substituant  aux  différens 
points  entre  A  et  B  (qui  sont  les  pôles  a  des  cercles  a (3  dans  la  Jîg.  83.), 
le  point  intermédiaire  D,  et  pour  la  sortie  le  point  Q,  D  et  Q  étant  con- 
nus par  ce  qui  précède  (§.  287.),  et  en  supposant  que  Vé-nus,  en  parcou- 
,rant  VI,  s'approche  du  soleil  d'une  manière  uniforme,  on  pourra  diviser 
-VI  et  Dd   en  y  parties   égales    qui   répondront   les   unes  aux  autres,    et   Iqs 

67 


45o      ASTRONOMIE  RATIONNELLE 

tems  où  Vénus" arrive  dans  chaque  division  de  VI,  s'y  trouveront  déjà  mar- 
qués. Soit  donc  Dô'  l'une  de  ces  parties  de  Dd,  et  T  le  tems  que  Vénus 
,  met  à  parcourir  VI:  cela  posé,  ô'  sera  le  point  sur  D^  qui  verra  l'entrée, 
lorsque  le  tems  —  est  écoulé  apiès  le  premier  instant  de  l'entrée  en  V.  Main- 
tenant, SDzzP — p  étant  à  peu  piès  la  cinquantième  partie  de  SHzzir, 
on  peut,  sans  erreur  sensible,  supposer  que  tous  les  points  dans  la  péri- 
phérie d'un  cercle,  dont  ^  est  le  centre  et  ô'e  le  rayon,  sont  aussi  éloignés 
de  H  que  ô",  et  que  par  conséquent,  ils  verront  également  l'entrée.  On  con- 
naît donc  le  pôle  D  de  ce  cercle,  et  de  tous  les  cercles  qui  verront  l'entrée 
d'une    minute    à   l'autre:    on  a    de  plus  D^'zi:  —  ziz.  ~- -,    et  cosD  eziz 

J3  2'  2  V  2     -         '  .         ^  ^ 

I zz  I m ..    Il  est  aisé  de  décrire,  sur  un  globe  ou  une  carte. 

D  s  V  V 

le  cercle  entier,  au  moyen  du  pôle  D  et  de  Tare  Dsj  et  l'on  déterminera 
par  le  même  procédé,  les  lieux  qui  verront  la  sortie,  une,  deux,  etc.  mi- 
ïlutCvS  après  le  premier  instant  en  L,  ainsi  que  les  lieux  qui,  à  une  époque 
donnée,   verront  Vénus  avancée  sur  le  soleil  d'un  doigt,  de  deux  doigts,  etc, 

€ïl  faisant    {Fig.  83.)  î/  a  zn  z/  [3  m:  ? g  r  ou  zz:  /■  —  g  r^   etc, 

§.  292,  Quand  on  a  tracé  ces  cercles  sur  un  globe,  pour  chaque  mi- 
îiute  durant  rentrée  et  la  sortie,  011  trouvera  l'instant  où  chaque  lieu  de  la 
terre  verra  l'entrée  et  la  sortie,  par  le  tems  marqué  au  cercle  dans  lequel  ss 
trouvera  ce  lieu;  ce  qui  donne  aussi  la  durée  du  passage  pour  chaque  lieu. 
On  pourra  ainsi  choisir  les  lieux  ^  où  il  y  a  la  plus  grande  difTérence  entre 
les  tems  de  l'entrée  ou  de  la  sortie,  et  ceux  dans  lesquels  la  durée  du  passage 
§era  la  plus  longue  ou  la  plus  courte*,  c'est-à-dire  les  lieux  où  les  observations 
du  psssage  donneront  le  résultat  le  plus  exact  pour  la  parallaxe.  En  géné- 
ral ,  la  différence  de  la  durée-provient  d0  deu.^  causes  ^  de  la  parallaxe  et  du 
mouvement  tijurne  de  la  terre.  Par  l'effet  de  k  parallaxe,  chaque  lieu  de  la 
terre  verra  Vénus  décrire  une  autre  corde  sur  le  soleil;  si 5  par  exemple,  la 
latitude  de  Vénus  est  boréale  j  les  pays  méridionaux  la  verront  plus  élevée 
que  les  pays  septentrionaux  |  elle  décrira  donc  une  corde  moins  grande.  La 
rotation  de  la  terre  prolonge  ou  raccourcit  la  durée  du  passage,  selon  que 
les  lieux  ont  dans  leurs  parallèles,  la  même  direction  que  celle  de  Vénus,  ou 
la  direction   opposée?.    Ua  lieu  qui  j    dans  la  partie  de  soa  parallèle  q[ui  est 
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tournée  vers  le  soleil,  ou  dans  son  arc  diurne,  avance  d'occident  en  orient, 
et  par  conséquent  va  à  la  rencontre  de  Vénus,  la  verra  avancer  plus  rapide- 
ment vers  l'orient:  la  durée  du  passage  sera  plus  courte  pour  lui  que  pour  le 
centre  de  la  terre.  "  Dans  la  partie  opposée  du  parallèle,  qui  renferme  le  mi- 
nuit, le  lieu  suivra  la  même  direction  que  Vénus,  d'orient  en  occident:  son. 
mouvement  relatif  lui  paraîtra  plus  lent,  et  la  durée  plus  longue,  qu'au  centre 
de  la  terre  ou  plutôt  de  son  parallèle.  Il  s'en  suit,  que  la  durée  sera  la  plus 
longue  dans  les  lieux:  qui  ont  la  conjonction  de  Vénus  à  minuit,  et  oh  le  so- 
leil ne  se  couche  pas,  ou  se  couche  après  l'entrée  et  se  Jève  avant  la  sortie^ 
et  que  la  durée  sera  la  plus  courte,  dans  les  lieux  où  la  conjonction,  ar- 
rive à  midi.  ^  . 
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CHAPITRE      HT. 

Calcul  des   passages  pour  un  lieu  déterminé  de  la  terre, 

§.  293.  J_Jes  principes  sur  lesquels  se  fonde  le  calcul  pour  un  lieu 
déterminé  de  la  terre,  ont  été  exposés  eîi  détail  dans  le  Chap.  VI.  du  Liv.  V. 
et  l'on  peut  se  servir  ici  des  mêmes  formules,  en  substituant  les  élémens  géo- 
centriques  de  Vénus  à  ceux  de  la  lune.  On  se  rappellera  que  tout  se  réduit 
à  ce  problème,  trouver  pour  un  tems  et  un  lieu  donné;,  la  distance  apparente  des 
centres  du  soleil  et  de  Vénus,  par  le  calcul  des  parallaxes.  Comme  la  méthode 
précédente  (§.  29T.)  donne,  pour  un  lieu  quelconque,  le  mpment  de  Fenlrée 
et  de  la  sortie  à  peu  près,  on  calculera  pour  cet  instant  la  distance  apparente 
des  centres,  et  l'on  changera  le  tems,  jusqu'à  ce  que  la  distance  se  trouve 
égale  à  r;:tiR,  ce  qui  donne  le  contact  extérieur  ou  intérieur.  Le  milieu  entre 
les  deux  époques  donnera  à  très-peu  près  l'instant  de  la  plus  courte  distance, 
ou   de  la  plus  grande  pjfase   (§.  267.). 

Soit  T  le  tems  vrai  de  la  conjonction,  ^ pour  le  méridien  de  Paris, 
T  -|-  ^  1©  tems  pour  lequel  on  cherche  la  distance  apparente ,  de  sorte  que 
î5  (T  -j-  0  est  l'angle  horaire  du  soleil  à  l'occident  du  méridien  de  Paris,  et 
3  5  (T -{- if -f- ")  ^^  î  ^ ''"  psî"  rapport  au  méridien  du  lieu  donné,  qui  est  de  n 
heures  m:  i5n  degrés  plus  oriental  que  Paris.  Pour  cet  instant,  on  calculera 
avec  les  longitudes  et  latitudes  géoceniriques  qui  sont  données  par  ce 
qui  précède, 

l'ascension  droite  géocentrique  du  soleil  zz:  A,    de  Vénus  m  a, 
la  déclinaison    du  soleil  nuD,    de  Vénus  in  ô'. 
Cela  poséj    les  formules   (§.  266.)    donneront  les  angles  îvî,  ($,  K,  N^    et  ii 
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feat  mettre  P — ■/?==:  22''  à  aS"   au  lieu  de  H,  d'où  il  viendra,   en  négligeant 
les   puissances  de   P — p, 

la  parallaxe  de  longitude,     A  Iziz  '      '' ^'"^  ~~ l 

cos  b  * 

tang  ^  zz  tang  K  cos  (/  — N),     et 
la  parallaxe  de  latitude,    A  3  zz:  —  i^^II^lî^i^^llil^ 

cos<  ^  * 

l  et  b  étant  la  longitude  et  la  latitude  géocentriques  de  Vénus  pour  cet  ia- 
stant.     En   nommant  donc   L  la  longitude  du  soleil,    on  aura 
la  longitude  apparente   de  Vénus,    /'zz/-}-a/, 
k  latitude  apparente,  b'z=zb-{-  Ab,  ce  qui   donnera  (§.  267.) 
cos  /  zz  €Qs  (L  —  T)  cos  ô% 
s'  étant  la  distance  apparente  ou  parallactique   des  centrer. 

§.  294.  Les  formules  précédentes  supposent,  que  les_  angles  M,  K,  eîcv 
sont  les  mêmes  pour  le  soleil  et  pour  Vénus,  ce  qui  n'est  pas  rigoureuse- 
ment vrai.  Il  faudrait  donc  calculer  les  parallaxes  pour  les  deux  astres j 
mais  on  peut  s'en  dispenser,  en  calculant  la  parallaxe  du  soleil,  et  en 
déduisant  celle  de  Vénus,  où  l'on  peut  négliger  le  carré  de  P,  p,  et  le  pro- 
duit  de  s^  par  P  ou  p,  parceqflpe  5  est  tout  au   plus   16'. 

Soit  {Flg.  79.)  TES  l'écliptique  suivant  l'ordre  des  signes,  S,  V,  les 
lieux  géocentriques  du  soleil  et  de  Vinus,  calculés  sur  les  tables,  pour  le 
tems  T  -|-  ^  de  Paris,  ou  le  tems  t  après  la  conjonctioni  Vénus  étant  rétro- 
grade, sa  longitude  sera  moindre  que  celle  du  soleil.  En  nommant  L  là 
longitude  géocenlrique  du  soleil  et  de  Vénus,  X  la  latitude  géocentrique  de 
Vénus,  son  mouvement  horaire  en  longitude  zz7,  en  latitude  zz  (3,  le  mou- 
vement horaire  du  soleil  zz  A,  tous  ces  élémens  étant  calculés  sur  les  tables 
pour  l'instant  de  la  conjonction^    on  aura  pour   le  tems  T -f- ^^ 

la  longitude  géocentrique   du  soleil,  'Q~zL-\-hi;,   de  Vénus,    §zzL  —  yif 
et  sa  latitude  géocentrique,    Z>zzX-|-p/. 
En   nommant  s  la    distance   géocentrique,    donnée  par  les  tables,    et  l'angle 
\VS£zz<r,    on  aura  ^    ~ 

.^,,^^_>^  +  3t  _  X+(3f  _X-+Pf        (fe  +  7),f 
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§.  295.  L'obliquité  de  Fécliptique  e  donne  Tangle  de  position  du  soleil 
■^,  par  le  moyen  de  l'équation  tang  x- rz:  tg  £  cos  O  I.  §•  76. 1.  3.) ,  et  en  nom- 
mant la  latitude  du  lieu  j^  l'angle  horaire  du  soleil  ^zz:  i5t  (§.  293.),  sa 
distance  aii  zénit  /c,  et  l'angle  parallactique  ^,  les  formules  (L  §.  34-  I.  i.  3.) 
donneront 

cos  >^  z=  sin  fs'm  D  -!--  cosy  cos  B  cos  a,     tang  ^  =  — — • 

La  partie  boréale  du  cercle  de  déclinaison  tombera  à  roricnt  du  cercle  de 
latitude,  et  à  l'occident  du  cercle  vertical,  si  h  et  ^  sont  positifs:  pa»  consé- 
quent, le  cercle  de  latitude  s'inclinera  du  cercle  vertical  vers  Toccident 
d^un  angle 

Soit    (Fîg.  75.)  YDC  l'écliplique,    E  son  pôle,    Z  le  zénit,  L  le  lien 
géocentrique  de  Vénus,  /  son  lieu   apparent,  et  qu'on  nomme  ZL zzz/c',   ZLEzr 
iXjXhzv',   les  parallaxes  horizontales  du  soleil  et  de  Vénus,  p^   P,  leurs  pa- 
rallaxes de  hauteur,  g,  ^\     Cela  posé,  on  aura 
L / zn  ^^  ir: P  sin  A'^  la  parallaxe  de  latitude,  LX   ou    db-zz- — .P  sin  ^' ces  a;', 

P  S  i  n  ÎV  Siîl  1r 

/Xiz:  Psin /c'sin  v\   et  la  parallaxe  de  longitude,   CD  ou  3$  zz -■ ^ ^ 

52                    s2     _  COS  à        ' 

et  à  cause  de  cos^zz:  i  —  -^  zz  i sin^  a- zz  i    (^§.  294.;, 

d  $  zz  —  P  sin  k'  sin  v\ 

On  trouvera  pareillement  pour  le  soleil, 

3  Q  zz — p  sin /?:  sin  i; ,      ?B  zz — p  sîn /•  co?  w, 

B  étant  la  latitude    du  soleil  qvîi   est  abaissé  >sous   réciiptique  par   l'effet  c!e  la 

parallaxe^    On  aura  donc   5^zz:(Q  —  ^,'^-\->b- — E,^,   i'oijt   la    diilérentieîie  est 

.5 as  zz  (O  —  $  )  i^  O  —  ô  $  +  ^'  V-  ^  —  '^  ^\ 

à  cause  de  B  zz  0.  En  substituant  Q  —  Ç  zz:  5  cos  (T  et  ^  zz  6-  sin  (t  (§.  294.), 
il  visndra 

dsrz.  {dQ —  a  $  )  cos  a-  -f-  (d  h  — •  9  B)  sin  (T^ 
et   en  introduisant  les  valeurs  piécédentes  de  3  $,   3  05  ^b,  3B, 

(A)  .  .  .  ,  a^zzP  sin  k'  (sin  v'  cos  <r —  cos  f' sin  o";  -[-yt?  sin  k  sin  (cr  ■ —  v). 
Si    la    Fxg  84.    représente    le   ciel    occidental    pour    le    lieu    donné,    Z 
son  zénit,  E  le  pôle  de  l'ecliplique'Y  V  Q»  P   le   pôle  de  Féquateur,   0>    §3 
,âes  lieux  géocentriques  du  soleil  et  de  Vénus;  ^on  aura. 
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T.C^zzz'k,  Z^—Jc',  ZQEzri;,  ZÇE  —  i;',   0$=?5.    $V=5,  EÇzrgo^— ^, 

GVzrO— $,  VO$=o-,  EOÇ=9o'-<^,  ZQ  $==9t>'— ^"h^,  £0=9^": 
d'où  l'on  tirera  dans  le   triangle  EZQ, 

cos  Z  E  zz:  cos  E  Q  cos  Z  Q  +  sin  E  Q  sin  Z  Q  cos  Z  Q  E  =:  sin  /(-  cos  Vj, 
et  dans  le  triangle  EZÇ, 

rr  r^  1-.  cos  Z  E  —  COS  Z  ç  cos  E  Ç 

cos  z  $  Ji,  m  • —  , 

sin  Z  ç  sin  E  §  ^ 

OU   en  substituant   cos  ZE  zizsin  k  cos  v, 

,  sin  è  cos  1?  —  cos7î'sin& 

COS  V   zn.  ^- — , 

sin  k    cos  b 

et  à   cause  de  sîn  Z»  rz:  5  sin  cr,  et  cos^izii,    à  très -peu  près, 
(«)....  sin  k'  cos  v'  rz  sin  /?:  cos  v  —  s  cos  k  sin  <r. 
On  a  de  plus   dans   le  triangle  E  $  Q? 

tang  E  $  Q  — -  J'"f_^i- — _  —  ^  tang  E  Q  $  =  —  cot  r,      ~ 

cot  E  o  sin  s  —  cosscosEqç  O       v,/  -r  s 

et  dans  le  triangle  Z  $  0>  ' 

tang  Z  $  O  =  sin_Z_0_9 _  ços[aj-v) ^ 

cot  z  o  sin  5  —  cos  s  cos  Z  o  2  s  cot  k  —  sin  (o"  —  v] 

Mais  Z  $  Ez:f '~E  $  O  —  Z  Ç  0=  les  deux  équations  précédentes  donneront  done 

,  col  (T  (,î  cot  fe — sin  ((T. — .vD-fi  cos  [(T  —  v") 

tang  v'  ziz !i ^ '-1— i i  zn 

s  coî  k  —  sm  {^Q  , —  t?)  —  cot  (Tcos  (_o"  —  v] 

sin  (T  cos  (cr  —  v)  —  cos  o"  sin  (o'  —  l?)-h  ?  cos  tr  cot  f?  sin  v  -^-  s  cos  crcot  k 

cos  cr  cos  (^cr  —  v]  -+•  sin  cr  sin  [c  —  i;j  —  s  sin  cr  cot  fe  cos  V  —  s  sin  c  eot  it  '~~' 

/  ,    s  cos  0  cot/î\  /       ,    5  Sin  (Tcot /2  \  5  col  fe  . 

\°        '  cos  i;      yV        *         cos  1?       y  ^         '    cos^l?^  '  ''' 

,  /  __^  ^  '      ,     5cpt/jcos(o-  —  v) 

(c- )  .  .  .  .  tang  v'  n!:  tang  u  -t ^ — — -^ . 

^  ^  &         I  cos^-U 

En    substituant    les   valeurs    (a)    (3)    dans   le    premier   terme    de    (A)    qui    est 
P  sin  k'  cos  v'  (cos  o-  tang  f' — sin  o-"),    il  deviendra 

TT,,.,  /-n/x  •  I    5coU'coso-cos  (o- — v)\ 

_   F  (sin  /ï  cos  V  —  s  cos  A:  sm  o")     cos  cr  tang  i;  —  sm  o-  -4 i '-   ■:^:, 

*       '  \  '  cos^i;  y 

P  5  co s  i^ 

p  (sin  /^  cos  crsinv-sin  /î'sin  <xcosv)  -{ (cos  crcosfcr-u)— sino-coscrsinif+sinVcosi?) 

cos  1)  ^ 

zz.  —  Psin/^sin(q-  —  v) -}- P  5  cos  ^(7 
ce  qui   étant  substitué  en   (A),    donnera 

(B)  ....  d  5  zz  —  (P  —  p)  sin  ^  sin  (<r  —  i?)  -{-  P  5  cos  k  zz: 
—  (P  —  p)sink  <  sin  (o-  —  v)  —  - — -  cot  k> 
ou  en  calculant  un  angle 
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3siii:  —  (^P  —  p)  sin/^  sin  (o-  —  v  —  4*). 
Ma  nommant  donc  f  la  dislance  apparente  ou  paraliactique  des  centres,  on  aura 

(C)  ....  ?  zz  5  —  (P  —  p)  sin  k  sin  (a-  —  v  —  \{y). 
Cette  formule  très-simple  suffit  pour- résoudre  tous  les  problèmes  qui  peuvent 
se  présenter  dans  cette  matière. 

Il    sera    bon    de    remarquer    ce    qui    suit,     i)    Si   Fangle    parallactiquB 
V  :zzK-j-  ^  est  négatif,    c'est-à-dire,    si   le  cercle  de  latitude  est  à  l'orient  du 

T*  j  c  o  t  fe  -, 

cercle  vertical,   il  viendra  vl»—, ; -; ret  ôsll— (P-yt?ism/rsin  (<r+v-\I/). 

'  ^      [P — p)cos(û--^^;)  v       r  \  T/ 

a)  Au  moment  de  l'entrée,    et   en  géiiéiol  ai^ant  la  conjonction ,     Ç    est   plus 
grand  queQ»  et  O  —  ?    ^  ^^^  valeur  négative:  tang  cr  (§,  294.^   î  donc  passé 

par  l'infini  à  l'état  négatif,   d'où   il  suit  que  a-  est  obtus,    ce  qui    est  d'ailleurs 

b                ....                             0  •—  $ 
évident,     parceque    sin  o-  zz:  —  est  positif,  tandis  que  coscriz; est  né- 
gatif.    L'angle  VSE   {Fi'g.  79.)  est  donc   180°  < — <y,  et  il  faut  mettre  180''  —  o- 
au  lieu    de  cr,   ou    sin  <t  sera    positif   et  cos  cr    négatif:    d'où    il  viendra  m'ant 
la  conjonction^ 

(i'—i^)  cos  (0-4-1;)'  V  ¥^  VI  (i-—pj  005(0^1;)/ 

3)  Si  l'entrée  arrive  avant  midi,  et  la  sortie  après  midi,  v  sera  le  pii^s  sou- 
vent négatif  avant  midi,  s'il  est  positif  après  midi:  dans  un  pareil  cas  les 
formules  n'éprouveront  aucun  changement.  4'  D^ns  la  conjonction  même  oa 
a  V'.px'.Y-.Y^v  (§.  284.^,  d'où  il  s'uit  P:P  — o::V:'u,  et  4  — 1.^'^^"^ 
5)  Si  le  soleil  est  près  du  zénit,  cot  y?:  et  v}^  seront  d'une  grandeur  coiisi.- 
«iérable..  en  ce  cas  il  faut  se  tenir  à  la  formule  (B). 
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CHAPITRE      IV. 

Détermination    des  parallaxes  et  correction  des  élémens  ' 

do  Venus. 

§.  296.  Lj'équation  (B)  ou  (G)  (§.  sqS  )  donnera  la  valeur  exacte  de 
la  distance  apparente  f,  si  les  tables,  sur  lesquelles  on  a  calculé  s,  n'ont 
besoin  d'aucune  correction.  On  peut  supposer  exactes  les  tables  du  soleil; 
mais  celles  de  Vénus,  et  principalement  celles  de  Mercure,  doivent  être  cor- 
rigées par  les  observations"  des  passages  (§.  279.).  Le  vrai  tems  de  l'observa- 
tion peut  être  supposé  parfaitement  connu  j  mais  pour  en  conclure  le  tems 
vrai  à  Paris  z=lT -\-t,  il  faut  connaître  la  longitude  du  lieu  T  où  l'obser- 
vation a  été  faite:  si  elle  n'est  pas  bien  sure,  le  tems^  aura  aussi  besoin 
d'une  correction.  En  nommant  donc  x,  y,  dt,  les  corrections  de  la  longitude 
^e  Vénus,  de  sa  latitude,  et  du  tems  ou  de  la  longitude  géographique,  et  en 
conservant  les  dénominations  précédentes  (§.  294.',  on  aura 

la  longitude  géocentrique  de  Vénus  en  conjonction  :^Ij-\-x, 

sa  latitude   rr  X  -|- j, 

le   tems   vrai    de  l'observation   pour  Paris  zz:T  -\- 1 -{~dt. 
On  aura  donc  pour  l'instant  de  l'observation, 

la  longitude   du  soleil  iz:L-\- ht-{-hdi, 

la  longitude  de  Yénùsz=.L -\-x  —  yt—-yBt, 

sa  latitude  zz:  X -f-y-j- P' -f- (35/. 
En  différentiant  l'équation  5*z:i(0  —  $)^+^*  P^ï"  i^apport  li  ces  corrections^ 
on  trouvera 

et  en  substituant  (§.  294.)  O  —  $  zir^coscr,  ô=:5sino-,  il  viendra 

68 
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ds  ziz  —  X  cos  <r  -\-y  sin  s-  -\-  ((h  -]-  7)  cos  «r  -|-  (3  sin  <r)  di. 
5.  297.  En  mettant  5-j-d-s  à  la  place  de  5  dans  Téquation  (C)  (§.  agS.), 

et  en  faisant  le   rapport   des  distances  du  soleil   et  de  Vénus  à   la  terre,    qui 

P 
est  exactement  connu  par  les  tahles,   zzz  i  :  n^   de  sorte  que    P  :=  —>    et  n  à 

peu    près  —  I  on  aura 

f  zir  (5)  —  ^  cos(r-|-rsin  o-  -|-  {(h-\-y)  cos  o--}-  psincr)  di —  (P — p)  sin  ^ sin  ((T—v — \|/), 
(5)  étant  la  distance  géocenliique,  tirée  des  tables.  Les  inconnues  de  cette 
équation  sont  x,  y^  P >  ^t>  ^o^l  le  reste  est  connu  par  les  tables,  ou  par  les 
formules  précédentes:   on  peut  donc  donner  à  l'équation  catle  forme, 

q  —  {s)  —  Ax-{-Bj-YQdt  —  'Dp. 
Chaque  observation  donne  f:   ayant   donc  calculé  pour  le  teras   de  l'observa- 
tion,  les  quantités  (5),  A,  B,  C,  D ,   on  aura  autant  d'équations  de  la  forme 
précédente,    qu'il   y   a  d'observations.     Quatre    observations   suiBraient    donc, 
pour  déterminer  les  quatre  inconnues.     Les  trois  premières  x,  y,  p,  ont  tou- 
"jours  la  même  valeur,  en  quelque  lieu  que  les  observations  soient  faites,  tan* 
dis  que  dt  aura  une  valeur  différente  pour  chaque  lieu.  Si  donc,  dans  un  lieu 
dont    la  longitude  n'est   pas  bien  connue,   une  seule    observation  a  été  faite, 
elle  ne  peut  pas  servir  à  déterminer  x,  y,  p,  parcequ'il    est  impossible  d'éli- 
miner 'et  par  la  comparaison  avec  d'autres  équations,  où  dt  aune  valeur  dif- 
férente. Mais  si  x,  y,  p,  sont  déjà  déterminés  par  d'autres  observations,  celle- 
là  donnera  une  équation  de   f  qui  ne  r&nfprme    qu'une  seule  variable  dt,    et 
qui,  par  conséquent,   servira   à  corriger  ia  longitude  du  lieu.     S'il  y  a  deux 
observations,  faites  dans  un  lieu  inconnu,  elles  seiviront  non-seulement  à  cor- 
riger sa  longitude,  mais  aussi   la  parallaxe,   les  corrections   des  tables,   x,  y, 
étant  trouvées   par  d'autres  observations.    Quah'e  observations  ,   faites  dans  un 
même    lieu  ,  suffiront  pour  déteiïniner  la  parf^llaxe ,  la  longitude  du  lieu ,   et 
les  corrections  des  tables^   et  une  observation  isolée,   laite  dans  un  lieu  dont 
la  longitude  est  connue,  pourra  être  com_binée  avec  d'autres  observations,  pour 
déterminer  x,y,p,  parceque  di  est  nul.  Le  but  principal  de  ces  observations 
étant  la  détermination  de  p,  et  de  x^,  y,  il   faut  corriger  la  longitude  du  lieu 
par  le  moyen  d'une  éclipse  solaire,    ou  par  des  occultations,  de  manière  que 
di  est  nul;  alors  l'équation  précédente  deviendra 
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e  =  (5)  ~  Ax -j- B  j  —  Djo. 
Les  observations  les  plus  sures  sont  celles  du  contact  extérieur  et  inté- 
rieur, qui  donnent  ^zzr-^K:  dans  chaque  lieu,  où  tout  le  passage  a  été  vi- 
sible, on  aura  donc  quatre  observations  pareilles.  Mais  comme  les  demi-dia- 
mètres, r,  R,  peuvent  aussi  avoir  besoin  de  corrections  dr,  8R,  les  contacts 
extérieur  et  intérieur  donneront  quatre  observations  de  cette  forme, 

(r)  it  (R)  4- ^r ±  aR  =  (5)  —  A^ -f  B  j  —  D/?, 
où  il  y  a  cinq  inconnues.  On  peut  se  passer  de  ces  corrections,  en  combinant 
les  deux  observations   du  même  contact,    qui  donnent  toujours    la  même  va- 
leur de  ^  =1=  r  ^i:  R ,  quelle  que  soit  l'erreur  de  r  ou  de  R.     La    combinaison 
des  deux  contacts  donnera  une  équation  de  la  forme, 

§.  298.  Au  reste,  il  est  facile  de  déterminer  exactement  le  diamètre 
de  Vénus  par  Tobservation  de  l'immersion ,  et  pi'incipalement  de  rémersion. 
Soit  {Fîg.  67.)  F /G  Torbite  relative  pour  le  lieu  T  de  l'observateur,  Q  ^^ 
centre  du  soleil,  XG  l'arc  que  Vénus  paraît  décrire  relativement  au  soleil  dans 
le  tems  t,  Xv  un  arc  de  cercle  décrit  du  centre  Q,  de  sorte  que  Gv  est  la 
quantité  dont  la  distance  f  a  augmenté  dans  le  tems  t.  Un  arc  quelconque 
de  l'orbite,  GXzna,  répond  donc  à  un  changement  de  la  distance  apparente, 

G'J  znd^zizacosXGMZizacos  AXQznacoscp.  Le  mouvement  horaire  y{  dans 

« 
l'orbite   relative   pour   le   lieu  T,    donne   l'arc   parcouru  dans  un  tems  quel- 
conque t,  . 

Si  i  est  le  tems  que,  par  observation,  Vénus  a  employé  à  entrer  sur  le  soleil 
ou  à  sortir,  ce  qui  est  la  durée  de  l'immersion  ou  de  l'émersion  pour  le  lieu 
T,   on  a  ô^iii2R,  donc 

7200''   ^ 
CP  étant  l'angle  AXO  qui  répond  à  l'entrée  ou  à  la  sorîiej  on  le  trouvera  parle 
procédé  suivant.  Soient /« r/»',  Xjazô"^  les  latitudes  apparentes,  Q'^-R'»  O/^-B^ 
les  différences   des  longitudes   apparentes,   qu'on  a  trouvées   par  le   calcul  pa- 
rallactique  pour  les  tems  i'  et/'  de  l'entrée  et  de  la  sortie:  cela  posé  on  aura 
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-  36oo''.B' 

le  lems  de,  la  conjonction  apparente  en  C  =^  4-    ^coscT"^^» 

1"' f' 

la  latitude  apparente  dans  la  conjonction,   O  £  =  ^'- pT^^pC^'-^'O^^^» 

la  plus  courte  distance,  O  A  =:  m'  =:  ^  cos  oj. 

Pour   une   distance   apparente  quelconque    0^  =  *'»   on  a  sin  (^  = -pr^  donc 

pour  l'entrée  et  la  sortie,  t  étant  la  durée  de  Fimmersion  ou  de  l'éniersion, 

.     ^  __  m'      ^  __  Vf  eos(J> 

s  zzir,  sin  Cp  zi:  —  ,  R  — 7>-» 

On  peut,  sans  erreur  sensible,  substituer  l'orbite  géocentrique  à  l'orbite  appa- 
rente en  mettant  à  la  place  de  V  le  mouvement  relatif  y\  vu  du  centre  de  la 
terre:  alors  on  aura  pour  tous  les  lieux  de  la  terre,  sin(|)— ^et  R— ^^^^-. 
Quand  R  a  été  déterminé  de  cette  manière,  on  peut  faire  dans  l'équation  pré- 
cédente dR=:o  et  drzzzo. 

§.  299.  En  supposant  même  la  longitude  du  lieu  T  parfaitement  connue, 
il  peut  y  avoir  erreur  dans  le  tems  de  l'observation,  par  deux  raisons.  Com- 
me la  planète  n'est  visible  que  lorsqu'elle  a  déjà  entamé  le  soleil,  il  arrive 
ordinairement  que  l'entrée  est  observée  un  peu  trop  tard,  et  la  sortie  trop  tôt: 
les  observations  du  contact  intérieur  sont  plus  sures.  Il  en  résulte,  que  la 
correction  dt  peut  avoir  différentes  valeurs  dans  les  observations,  faites  dans 
un  même  lieu.  Une  autre  erreur  est  celle  de  la  pendule:  c'est  la  plus  nuisi- 
ble, et  la  plus  diiBcile  à  découvrir.  Les  observations  du  dernier  passage  de 
Vénus  ont  fait  voir,  que  des  astronomes  très-babiles  peuvent  se  tromper  de 
quinze  secondes  sur  le  contact  extérieur. 

§.  3oo,  Le  passage  de  Vénus  en  1761  avait  été  employé  ayec  succès, 
pour  déterminer  la  parallaxe  du  soleil,  et  plusieurs  astronomes  étaient  allés 
aux  pays  les  plus  éloignés ,  pour  y  observer  ce  phénomène  aussi  rare  qu'im- 
portant. Les  observations  donnèrent  la  parallaxe  du  soleil  entre  8'^,  6  et  10". 
Cette  différence  considérable  provenait  peut-être  de  ce  que,  dans  le  calcul,  on 
n'avait  pas  eu  égard  aux  erreurs  des  tables,  x,  y,  ou  de  ce  que  les  observa- 
teurs ne  s'étaient  pas  servis  de  lunettes  de  la  même  espèce,  ce  qui  paraît  né- 
cessaire, pour  pouvoir  être  sûr,  qu'ils  ont  estimé  le  contact  à  la  même  disian- 
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ce  des  centres.  Quoiqu'il  en  soit,  le  problème  de  la  parallaxe  du  soleil  n» 
pouvait  être  regardé  comme  parfaitement  résolu,  et  les  astronomes  espéraient 
que  le  passage  de  1769  donnerait  cette  solution,  d'autant  qu'il  était  encore 
plus  favorable  que  celui  de  1761.  Ce  passv^  fut  observé  dans  presque  tous 
les  pays  de  l'Europe,  et  plusieurs  Souverains  dépensèrent  des  sommes  consi- 
dérables, pour  envoyer  des  astronomes  aux  autres  parties  du  monde,  et  pour 
y  faire  des  conquêtes  pour  les  sciences.  La  France  et  l'Angleterre  envoyè- 
rent des  olDservateurs  âux  deux  Indes,  et  aux  isles  de  la  mer  pacifique.  Mais 
les  observations  les  plus  importantes  devaient  ^e  faire  en  Russie,  et  principa- 
lement dans  la  partie  asiatique  de  cet  empire,  à  cause  de  sa  vaste  étendue  et 
de  sa  situation  particulière;  et  il  faut  convenir,  que  les  observations,  faite* 
par  sept^astronomes  dans  les  différentes  provinces  de  cet  empire,  ont  le  plus 
contribué  à  la  détermination  de  la  parallaxe  du  soleil.  C'est  à  ces  nobles 
entreprises,  qu'on  doit  la  grande  précision  avec  laquelle  on  connaît  aujourd'hui 
la  parallaxe  du  soleil,  et  l'étendue  du  système  solaire,  La  comparaison  et  le 
calcul  d'un  grand  nombre  d'observations,  fait  avec  le  plus  grand  soin,  ont  donné 
le  résultat,  que  \2i  parallaxe  moyenne  du  soleil  est  zz:8''',6.  Le  calcul  par  lequel 
on  parvient  à  ce  résultat,  est  exposé  en  détail  dans  XAstron.  théor.  eipraî.  par 
M.  Delamhre,  Tom.  II.  Chap.  27.  Ce  qu'on  trouvera  dans  les  §  §.  suivans,  suf- 
fira pour  éclaircir  tout  ce  qui  pourra  être  obscur  dans  ce  calcul. 

§.  3oi.  Les  observations  les  plus  importantes . sont  celles  de  l'entrée  et 
•le  la  sortie,  et  surtout  du  contact  intérieur,  faites  en  des  lieux  où  ces  tems 
diffèrent  le  plus  les  uns  des  autres:  on  peut  en  déduire  la  parallaxe  du  soleil 
par  deux  méthodes,  par  la  différence  des  époques  de  l'entrée  et  de  la  sortie, 
ou  de  la  durée  du  passage  (§.  290.);  cette  dernière  méthode  paraît  être  la  plus 
exacte.  Dans  l'exposé  de  ces  méthodes  je  distinguerai  par  un  trait  et  par 
deux  traits,  les  quantités  qui  se  rapportent  à  l'entrée  et  à  la  sortie,  et  je  sup- 
poserai que  tous  les  tems  sont  réduits  au  méridien  de  Paris.  En  nommant  donc 
/,  T',  les  tems  de  Fenirée  observée,  et  de  celle  qu'on  aurait  vue  du  centre  de 
la  lerrre,  ^ — T'  et  t" — T"  seront  les  effets  des  parallaxes  suivant  la  premiè- 
re méthode,  et  [t"—t')—ÇI"—T)  suivant  la  seconde.  ,Gomme  T',  T'  ont 
mne  valeur  constante  pour  tous  les  pays  de  la  terre,   on  peut  éliminer  cet 
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quantités,  en  comparant  plusieurs  observations,  d'où  résulteront  des  équations 
qui  ne  renferment  que  i,  t",  et  les  parallaxes,  t'  et  i"  étant  donnés  par  les  ob- 
servations. Comme  les  effets  de  la  parallaxe  ro  doivent  nécessairement  avoir 
la  forme  Pis,  P  étant  une  fonction  de  rat,  qui  deviendra  une  quantité  con- 
stante, si  Ton  néglige  les  puissances  de  ro,  on  peut  faire  ^  —  T'n=:A'c5, 
etc.  d'où  il  résultera  autant  d'équations  de  la  forme  suivante,  qu'il  y  a  d'ob- 
servations: — 

/  — T'=:A'w,  e^T'zi:K"'G5,  t'  — T'— B'w,  t"  —  T'' zz  B'' w. 
En  éliminant  T'  et  T",  on  aura 
T—t'-^A!mz:zT*  —  là'w,  et  T' zizt'^ ^A!' vszur'^  —  B''x,s.  d'où  l'on  tirera 

les  lettres  /,  A,  se  rapportant  à  un  lieu  A,  et  r,  B ,  à  un  autre  lieu  B.  En 
nommant  donc  les  durées  observées  en  A  et  B,  ô  zz /'  — ^,  et  j'zzt"  —  t', 
les  dernières  équations  donneront 

(^)  •  •  •  •  ^ -- (I^tzith  ^'-^riô' 

les  équations  (a)  se  rapportait  à  la  première  méthode,  et  {b)  à  la  seconde, 
Il  est  vrai  que  les  coeflficiens  A',  etc.  sont  composés  d'élémeus  dont  une  par- 
tie est  tirée  des  tables:  mais  comme  ce  sont  des  angles  dont  les  sinus  sont 
Miultipliés  par  la  parallaxe,  ainsi  qu'on  va  le  voir,  les  erreurs  des  fables  y 
auront  une  influence  insensible,  qui  sera  encore  compensée  par  les  différences 
A'-B',  A''— A',  etc,  .  ^  .  ' 

Supposons  donc  qu'on  ait  calculé  sur  les  tables,  pour  le  tems  f^ 
l'obliquité  de  l'écliptique  zz  e, 
la  déclinaison  du  soleil  zzD', 
sa  longitude  zn  O'» 

la  longitude  géocentrique  de  Voiras  =:  §', 
la  latitude  géocentrique  de  Vénus  zz^% 
le  demi- diamètre  du  soleil  zur,    de  Vénus  zzR, 
la  parallaxe  horizontale  du  soleil  zz;?',  celle  de  Vénus  :=:P', 
la  parallaxe  horizontale  du  soleil  à  sa  moyenne  distance  :z:  wr, 
la  distance  apparente  ou  parallactique  des  centres  z=:  Si\ 
la  dislance  géoceutrique  ;iz  5'. 
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On  a  par  ce  qui  précède  (§.  agS.  294.) 

tang  vf  zz:  tang  £  cos  0'> 
eos  k'  rr  sin  /'  sin  D'  -\-  cos  /'  cos  D'  cos  /, 

sin  a'  /  /     I     ->/ 

langfzn— -j — ^-—7 ?,  v'=:h'  +  ^% 

°  tg/   cos  D'  —  Si»  D' cos  5' 

tang  cr' 


©'_  Ç'>  sincr'^ 

y  étant  la  latitude  du  lieu,  et  9'  l'angle  horaire  du  soleil  à  roccident  du  mé- 
ridien du  lieu,  qui  est  donné  par  le  tems  observé  de  l'entrée  ou  de  la  sortie. 
On   a  de  plus,   pour  l'entrée  (§.   sqS.), 

^'  ^  ^'/""^_^  e'  =  ^'  —  (P'  —  P')  sin  ^'  sin  (a-'  -f  v'  -  V)» 

et  pour  la  sortie, 

•^"^W^^^^y  e"=»"-(P"-p")»in^"3in(,"-."-M-"). 
En  nommant 

le  rayon  vecteur  de  la  terre  =:  V,  celui  de  Vénus  'zzv, 
la  distance  de  Vénus  à  la  terre  zz:  u, 
son  élongation  du  soleil  n:  e,  on  aura 

Le  soleil,   la  terre,   et  Vénus  étant   en  S,  T,  V  {Fîg.  79.),   on  a  STVrr<?, 

ainSVT:=  -  Sin  e^  cosSVTzz:  —  — ,   uz:z .    ,^,^ ,   donc 

'V  '  V  -  smSVT        ^ 

w  =  V  cos  e  —  y  (1)2  —  V^  sin^  e). 

Au  moment  de  l'entrée  et  de  la  sortie,  e  est  zz:  ^  d'oii  il  viendra 

uzzYcosr-—  v-\-  - — sin^rzz  V — v-i-  —  (V  —  T;)r^  =^(V — v)(  1  4-- ) ,  donc 

—  V  — -uV  21;/'  ^~~  V(V— 1;)(^'"         ai;  /~  Vl^V-^i;)  V  ""  û^;^/ 

Maintenant  on  peut,  sans  erreur  sensible,  faire  P  zr::  P' iz:  P''  et  p  zz  p' izi  p", 
ee  qui  donnera 

^  — Ti^ n»  ?  ==5  —  :r-;7- — s  (I t)  sin ^' sin  (cr' -f  v'— v^O, 

Si  l'on  veut  tenir  compte  dç  l'aplatissement  de  la  terre  =:  5",  il  faut  mettr* 
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f — 3  sin  2y*au  lieu  de^J  et  10(1  —  ô^sin^y)   au  lieu  de  w  (L  §.  201.  ao3.). 

En  supposant  l'aplatissement  S'rz  - — ,  et  en  faisant  pour  abréger^ 

ZL__  A  -  r^')  zn  V,   A  -  î^)  sin  h'  sin  (</  +  1;'  -  ^|;0  =:/, 

V(V— i;)V  20,»;—'^'    V  300/  ^     ~  ^J        &> 

(1  -  ^)  sin  W  sïn  (cr"  -  v'^  -  ^.'0  ==  /% 

€n  aura  les  équations 

/  m  /  —  V  g'  cîî,      e'^rr  5"—  v  ^"  t^. 
Il  faut  se  rappeler  (§.  29.5.  n.  4.)  que,   si  fc  est  très-pelit,  la  formule  (B)  donnera 

La  .distance  géocentrique  des  centres  est  donc  plus  grande  que  la  distance 
apparente,  de  J — ç'^zv^'to  et  de  5"  —  ç^mv^'^ro.  En  nommant  donc 
x',  x" f  \es  tems  que  Vénus  emploie  à  s'approcher  du  centre  du  soleil  de 
v^' cj  et  de  v^"tÂJ,  l'entrée  géocentrique  arrivera  au  ienis  / -{- a;' zn  T',  et  la 
sortie  géocentrique  au  tems  f  —  x"  z:z^'\    En  faisant 

le  mouvement  horaire  îiéliocentrique  de  Vénus  rzi  H,  du  soleil  -^z  h^ 
le  mouvement  horaire  relatif  en  longitude  i:^  H  -=—  A^ 
le  même,    vu  de   ia  terre  zz  — r ■  =  >| , 

îe  mouv.  lior.  géocentrique  sur  l'orbile  relative  :rr  — ^^ — r- ^  y\; 

^  ^  I^V-— «ujcosw 

on  aura  (§.  298.) 

Vzzl^^36oo^       ^-iz:^?36oo^ 

7jcos(})  TjcosCp 

l'angle  (^  étant  donné  par  l'équalion    sin  cp  m  — - .     Or  si  l'on  nomme 
la  latitude  géocentrique   de  Vénus  en  conjonction  zn  b, 
«on  mouvement  horaire  héliocentrique  en  latitude  zz:  p', 
son  mouvement  hor.  géocentrique  en  latitude  zn  p,    on  aura 

«         "^  P'  •  P  /  ^    '    ^       ^ 

jB  zz  — -"^ — ,     sin  co  iz:  —  ,    m  zz  o  cos  co,    et  sin  a)  zz—» 

En  désignant  par  y,  t",  g''\  ^^^,    les  valeurs  de  if,  i' ,  et  g'^  ^%   relatives 

à  un  autre  .lieu,  ©t  en  faisant  pour  abréger, 

36oc/'.,  V 

:ir  ^^  ^p 

■>jcos<J> 

•jtn  aura  jpour  ce  lieu. 
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En  comparaiil  ces  valeurs  avec  les  précédentes,  T^zz:t'-\-ng'TÂS,  T'''rz /''-=» wg^'^g??, 
il  viendra 

Féquation    (i)   donnant    la    solution   par   la    première   méthode  ^     et    (2)  par 
la  seconde. 

§.  3o9,  Le  procédé  ordinaire  est,  d'attribuer  à  Vénus  seule  le  mouve- 
ment  relatif  et  la  parallaxe  relative  P  — p,  en  supposant  le  soleil  immobile 
et  sans  parallaxe.  Cette  méthode  est  parfeitement  exacte  à  l'égard  des  écli-' 
pses  solaires,  parceque  la  parallaxe  du  soleil  est  presque  insensible  par  rap- 
port à  celle  de  la  lune  5  mais  quoiqu'elle  soit  moins  exacte  pour  les  passa- 
ges, il  ne  sera  pas  inutile  de  l'exposer  ici,  en  l'appliquant  au  contact  inté- 
rieur, qui  est  le  plus  sûr.  En  conservant  donc  toutes  les  dënolations  pré- 
cédentes, on  aura  pour  l'instant  i%  où  le  contact  intérieur  a  été  observé  dans 
un    lieu    A, 

la  différence  apparente  des  longitudes  :^z  $^ —  0''  +  ^^% 

la  latitude  apparente  izz  3'  ~[-  A  b% 
Al%   Ab''-,  étant  les  parallaxes  relatives  de  longitude  et  de  îatitede,   cjaîculées 
pouv   Finstant  /,     La  dislance  apparente  des  centres     étant   r~-R,    on   aura 
l'équation 

(A)  , . . .  (r  ^Rf  =  (§'—  G'+  ^  OH-(^'-h  ^  ^T- 
Feur  Finstant  /^  de  la  sortie  on  aura  pareillement 

la  différence  apparente  des  longitudes  zr:  Q''--—  $'''— A/^,] 

la  latitude  apparente  zzz  b^^  ■4-'  Ab^'^ 
d'où  l'on  tirera  Féquation 

(B)  ..,  .  (r-~R)^=(0''-  .$''^A/'0"+(^.''4-Arr. 
En  faisant  pour  abréger, 

OH  trouvera  pour  l'instant  T',  Jénus  étant  rétrograde, 

la  différence  géocentrique  des  longitudes  zz:  9.* -^  Q^ -^  M\ 
la  latitude  géocentrique  zz:b' -^W^ 

et  potir  le  tems  T''',  -  - 
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difrérence  geocentrique  des  longitudes  zz  O' —  $'' M'''. 

latitude  geocentrique  =:  V  —  N''j: 
d'où  Toii  tirera  ces  deux,  équations; 

(G) ....  (r  —  R;-  =  (  $  '  —  O' -f  M' f  -f  {b'  —  N'  f, 
(D)  .  . .  ,  (r  —  R)*  —  ;  Q)"  -  %  "~~  Wf  4-  {b"  -  Wf. 

En:   comparant  l'équation  (G)  avec  (A),     (D)  avec  (B) ,    et  en  négligeant  les- 

carrés,  des  parallaxes,  il   viendra 

(E) 2M'($'  — OO-f-  M/^---2//N'4-N^^=Z2($'_On  A/'-f  2Z-'a3V 

Mai&N'=-^^Mr=]Vi'taDgo>,  et  N''=M'' tang  ojr  en  faisant:  donc,  pour  abréger^. 
(  S  '—  OO  cos  oj  —  b'sm  œ  z=.  A%  iO''—  $  '0  cos  u  -|-  è'^  sin  co  =  A'', 

^  {2'—0')  ^l'  -\~?^  b'A  b'  z=z-k\       1  {0"-^")^l''—^b"ù.b'^—\'\ 
les  équations  (E)    (F)  se  transformeront  en 

o  HZ  M'^  sec^  w  -|-  2  A'  M' sec  w  —  X',.      o:  —  M''"  sec^  co  —  a  A"  M'' sec  eu  -f-  X'',, 
dont  les  racines  sont 

M^  sec.w  zr  — A'  ±  y(A'^ -f  X'),.  M'^sec  w  =  A''  qi  y(A"^  —  X'')- 
Quant  au  double  signe  du;  radical,  on  verra  aisément,  qu'on  aurait  pu  éga- 
lement comparer  (G):  avec  (B)  et  (D).  avec  (A) ,  c'est-à-dire ,.  l'eatrée  géocen- 
tric|ue  avec  la  sortie  observée^  et  réciproquement  r  alors  on  aurait  eu  /'  —  T' 
au  lieu  de  f-^-T'^-  et  l — T'  au  lieu  de  f  —  T\  ce  qui  aurait  augmenté 
M''  et  M':  d'où  il  est  aisé  de  voir,  que  le  signe  inférieur  se  rapporte  à  ceiis 
combinaison.  Il  faut  donc  prendre  le  signe  supérieur  dans  le  cas  actuel j  où 
il  s'agit  de  comparer  l'entrée  avec  l'entrée,  et  la  sortie  avec  la  sortie:  ce  qui 
est  d'ailleurs  évident,  pareeque  t'  et  t"  peuvent  arriver  avant  ou  après  T'  et 
T',  et  que  par  conséquent  M''  et  M''  peuvent  devenir  positifs  ou  négatifs,  ce 
qui  suppose  le  signe  supérieur.^  En.  négligeant  donc  les  carrés  des  parallaxes - 
X  ,  }\" ,  on  aura 


donc. 


ivrsec  co  zz  —  A-f  A  (i  -f  ^-^  ,    M'^  sec  a>zr  M'  —  A"  U  —  ;^4^ 
(G)....M'zz:^^,         M-zz^i^. 
Mai.  M-^i^^::^^^:.^^^-^^-^— ,    et  M'^  :^  iiLll^2!if ,    ce  qui 
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étant  substitué  dans  les  équations  (G),  donnera,  en  laisant  — -"  —  ^j 

i 

(H) ^-T'=|-^,      .et    «"-T"=£-^;. 

Faisons  A?^i=:a'ïii5,   Ai'nra'îÂJ,    A /"  =:  a"  ro,   .ù.b"^zaf'm:    cela  posé  on  aura 

(a)  ....  X'=:'2a'($'--G0^  +  2a'^'î^,     V'^  2  a"  (.0' —  ? '0  ^  -  ^  a"' /?»'' W. 
Soient  maintenant  pour  un  autre  lieu  B^ 

t',  t",  les  instans  des  oToservatlons  de  l'entrée  et  de  la  sortie, 
$'",  O'^')  ^'"i  $  ^^5  0^%  ^^^  les  lieux  géocentriq.ues,  calculés  pour  ces  instanSj 
Ê^Vr  —  c'x^,    .Ab'—Ym,     A/"=i;c"'w,     aô^'^Vot, 

(^) X'''=:2c'($'''— O''0^+2'V''^'''^,  X^^=2c"(0'^— Ç  ''')^— =i'^''^'''^» 

B'z=  (  $  '''—  O''0  ces  co—  5'"sin  w,      B"—  (0'''~$  ''')  cos  co  4-  è^^sin  w, 
€ela  posé,   les  observations  du  lieu  B  donneront  les  équations 

En  comparant  les  équations  (H)  et  (I),  on  aura 

(c)  .  . . .  T'=  /-  £^;  =..'  -  ^' ,     et  T"  =  /'-  ^^;  =  r"  _  £^\ 

d'où  l'on  tirera  ces  équations 

^^  ^  >'         ^^  ^  2  A"  2  A'  2  B'^      '      £  B' 

En   substituant  dans  ces  équations  les  valeurs   de  X',  X",  \"'^  'X^\    il  viendra 


^f 


(3)  ....  te  HZ 


l  (a'  (  Q  '_  O')  -f  -'  b')  -  S  {o\  ?  "  -  O''0  +  ^'  ^''0 


^  tf      y      //  ^        //V  t/    T    àf    \  ^ 


^,  (a"  (O'^-  $  ")  -  o."  b")  _  J  (a'  (  $  '  -  O'  )  +  «'  //) 
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Les  quantités   a,  c^.  a^  7,    sont   données  par  les  équations  (L)  (M)  (S) 

(T)(I.§.2io.),  où  il  faut,mettre  v55Yi~^^)aa   lieu   de  H,  /— 'i^— /^ 
au  lieu  de  (S',  et    $  au  lieu  de  /,     On  a  doac 

M^z  i5  ^  4-  Asc.  dro.  Q,  iang  ô  ^  ——th      ces  K  ^z  — ^ ^^  ,^ 

tang  N  =:  'I^L^^^-^ ,      tang  ,^  -  tang  K  ces  (  $  -  N), 
A/  =  HsinK&in.(§-N),      A.5  =  -=  !LS^i2iîî^i?-±I]    '  donc 

cos  §  * 

«■©uc~  vf  I- ^    smKsmrÇ— N),  aou-^zz  — vf  i  — -] LJLll^, 

Il  est  aisé,  de  voir,  que  les  tems,,  /,  i'%,  r"^  t'',  dans  les-  formules  (i) 
8t  (3),  doivent  être  réduits  au  même  méridien!  cette  première  méthode  qui 
donne  la  parallaxe  par  les,  différens  inslàns  de  l'entrée  ou  de  la  sortie,  sup- 
pose donc,  que  la  longitude  des  deux  lieux  A  et  B  est  exactement  connue^, 
ce  qui  n'est  pas  nécessaire  dans  la  seconde  méthode  qui  donne  la  parallaxe 
par  la  durée  du  passage j  c'est  pourquoi  cette  méthode  est  préférable.  Cepen- 
dant on  ne  peui;  se  passer  de  la  première  méthode,  si-  l'on  veut  compiireB 
ime  seule   observation   de  l'entrée  ou   de  la  sortie., 

§.  3o3..  Pour  faire  comprendre  parfaitement  les  deux  méthodes  pré= 
cédente^,  je  vais  les  appliquer  aux  observations  du  contact  intérieur,  faites 
à  Wardhuus  et  en.  Californie  te  3  Juin  1769»-  On.  trauve  le  ©alcul  de  ces 
«bservations  et  de  plusieurs  autres,  en  détail,,  dans  V^éstron.  ihéor.  ei  pjnt,. 
dt  M,  Deîambre ,  T.  II.  p.  486.  suip.  d'oii  je  tirerai  les  élémens  que  four- 
aissent  les  tables.  Ils  donnent  pour  Le  centre  de  la  terre ,.  et  pour  î'inr- 
ârtant   de  là  conjonction  vraie, 

Tems  vrai  à  Paris,      T  zr  10^' lÔ*"  a''', 
G  =  §=:73«27'2i'V  è=:-|-623",5o42j  H— 3'58",  45.:  ;^.z=2^23'^,5f: 
H  — A=94",64j  [3'r-l4'^23-(3I:--35'^6863;  ^=-237^^8414  i^-^'^'ài' Sf^,^ 

Tl— — 24o'',5|    m-Gi&\6y  r=zgW',li    ^=27^63    (^=^2° iS' ,f; 

c 

£-i:.23,**28'i/';  logCm  1,17518081  log  — —m  1,3061981^  /Vzzo,oo653o2jj 

/-u  zz  9, 861  o5o3  ;        — -^  zz  0,0000] 9274i    iog  v  z;  0, 393  674?»- 
IdSs;  observations  de  Wardhuus   donneiit-: 
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Hauteur  du  pôle, /in 7o'^2Qi''36",  longitude  à  l'orient  de  Paris  zr:i'^5-5''37'^j 


7'i5''';    iiiLZiz:  0,002958;  hauteur  du  pôle  corrigée,  Jziz'^q,'^!^' 'i.\'\ 


log  (i  -  '^M  - 9, 9987 1 35;  i'z9&  34'  5'^  (à  Paris  =7^  38'a8"rT- 2^ 609444)1 

f'z=:  i5^27'36''  (à  Paris  z=  i3^3i'59''=zT-|- 3^  a825). 

Avec  les  coëfficiens  du  tems,  —  2'%  609444  et  4- 3^3  aSaô,  et  les  mouvemens 

lioraires,  h,  yf,  (3,  on  trouvera 

0'i:73°2i'6'',55;.  0'-73^3yia^o4;    $^^0  »62o'^63|   O— $'-780^7^^ 
y  =:  716^621       r  z=  5o6'S36j 

d'où  l'on  calculera,  à   l'aide  des  formules  précédentes, 

Asc.  dr.  0'=7i''56'4o'^o9;     D'  — 22°25'4t'^94;     /m -|- 7<'5'23^o% 

Asc.  dr.  O''— 72"'ii'47'',97i     D"^::  22°  27' 25'', 62;     k^':ii -|-6°59'36'^,47; 

w'  z=z  49°  6'  20'',  7  ;     (t'^  =3  32"  58'  i",  2  j     /  =:  i5  ^'  —  i43<'  3/  t5"; 

9''=:  i5^'^z=:i8o°-}-Di°'54'o''3     r=  83''47'57'^4;     fm-f  i  i^Sq  i9",8;. 

r  — 8o*23'33'^5;    ^''=1— i5°38'3i'';      v' —-|- 18°  44' 42'',  9-3 

^.r ____  8^  38' 54'',5  ;■/==:  -^^1=948^011     5'' =:93û",54j 

ff'  +  i;'z  +  67;5i'3\63  (r'^-u''--f  4i''36'55",7;  vp'z6'2i'^;9;  vî>''n4' 54^5|j 

^^_^_^;'_-vf,'tr:4-67°44'4l'^7;        a-"— t;"  — vj^'^zi:-!- 4i°32'V',2i 

log /— 9,9625448;     log  ^^=9,8141321;     log  v^'— o,3562i88j 

liîg  v^"z:z  0,2078061  ;.       \og.ng^zz:  1,6624169; 

log  n^"=:  1,5  40042;       H g'zz  45,9639;       wg"'— 32,6%^.. 

Les.  observations  de  Califoniie  donnent 

/— 23°3'42",     longitude  à  roccident  de   Paris  rr  7^28^10'^;: 

8^5'^6;    î^  — o,ooo5c7;  hauteur  du  pôle  corr./'=:^22°55'26'^4^^ 


3  00  3oo 

1°^  0  -  l!;ï)  =  9,99977983  t'zzo'^.^  27-  (7H5'37"=:T-:.^  4.9028)  ^, 
t"zi:5"54'5o''  (i3^^  23' o"=zT -f- 3&,  1327B);  Q'"-=z 'j3°2i' ^'^M; 
q^--73°34'5o",55;  $'"-0^^-592", 29;  0""-?^"-745'',i;  ^'"r7i2'^38; 
^»^^=5ll'^7I;  Asc.dr.  Q'' —  7i°56'58",45;  Asc.  dr.  0^'''=  7^°!  i' 24",f>s 
P'"— 22°25'44",o;  D^^zi:2,2°27'23",o;  K'"=:-f  7^5'i6",o;  k''^:=-1-6°59'45",3; 
«'"z=5o°i5'32",5;  (T^^— 34°  28' 48",  o;-  9'-"— 4°2i\i5";  9^'''=86'4.2'3o'V 
r'-4=3'i8",x;  ^^^--80^19',^', 2;:  r==-|-82^8'59",7j  ^'^=-^69^4:3r„3^ 
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^.v_^.v__^^o35,33.,^^,     /''i=:926^44i    ^^11:903^89. 
Comme  l'angle  F'  est  très-petit,   il  faut  calculer  /''  par  ia  formule,   adonnée 
pour  ce  cas  (§.  3oi.).     Ainsi  l'on  trouvera 

,«/':-+ 1,986484;     .«^^^=---32,82287-5. 

Pour  comparer  les  cbservaticeis ,  faites  en  ces  deux  lieux,  d'après  les  for- 
mules (î)  (2)  (§.  3oT.),  -on  a 

«(/'—/)=- 43,97749'.    ^(5^''-^-^^)=-f^5,48î97>    ^'— r'=  _ •429"| 
^"  —  t"=  -4-  539''^      (/"—  i')  —  (r'^  —  r')  =  -I-  968'^^       ce    qui    donne 

(]) 05  =  9",  7550  5       .TO=8",23i3-         (2) îc— 8';8435^ 

d'où  l!on  voit  que  la  parallaxe,  conclue  de  la  durée  du  passage,  approche 
le  plus  de  la  valeur  jnoyenne  8'',  63  et  que  le  résultat  de  l'immersion  est  le 
moins  exact. 

Suivant  la  seconde  métliode  (§.  3o2.),    t)n  a,  outre  les  valeurs  précê- 
(dentes,  pour   l'observation  de   l'entrée  à  Wardhuus, 

$'—($'— 0)4-0—73°3i'27'V23  M=i:2i5°27'55''j  Z>'=-|-m'56'V63 
A'  — 4-507,4273  (pi=— ii°45'49"3  ;K  =  i9<^42'33''3  N  =  i 44^0' i 8''; 
^  =  6^36'ii^^^     $'-_N:z:— 7i08'5o'',83  ^ ^b'=:6%Sy ,6-,   «'=-^0,787752; 

ta' ru — \a,  322693^ 
^1  pour  la  sortie  h  IVardliuiis., 

S'^zrO"— (O^— $^')  =  73°22'ii",33  M=3o4°5'48'^3  r=-\-S'u6\/l; 
A''z=-f-847,202  3  cpz=~i6'''J3'ii'^3  K=  i2°53:57",53  N=z:3i°58'ii^63 
^  =  9°44'5i';53    $'"— N=4i°23'59'^7;  ^-f-^— 9°53^j7",93  a':'=-f- 0,3643863 

«''=-— 2,40493. 
Pour  l'entrée  observée  en  'Californie, 

$'^^=z:73<^3i'i5",93    M=i76^i8'43",5j    r'=+ ii'52'',4j    B'=-]-4Bo,o3o3 
cp  = -f  66^28  V';     Km  89^5645^83     N  =z  77°24'42'<3     ^  =  8  9^5  6  ■45^33 
?'•'— N=— 3^53'26'3  ?+^""90*8'37'',73  c'=— 0,1678843  7'=+ 0,0061953 
et  pour  la  sortie, 

$^^iii73o22'25",5  3  M  =  i6o'^53'54",93  .è'^=4-8'3i'',7  3  B"=:4-8i2,783 
<|)=z  +  37«43'C6''3  K  =  76°i6'28"3  N  =  î53'>37'25"3  ^  =  34^ 44' 8'U63 
5'^-Ni:-8o«i5Vj  ^+6'^=34^52'4o",33  c"i:- 2,3689273  7"z-o,586o64. 
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47.ï^ 


On  en-  tirera 


f>.  a' (ç:"--o)  —  -  '44^213 -j-5 


-^  a'  è'  m  —  49)  10073  n:  5^ 


^^.  e'($--O'0==-    3,ioo67=:eV       |,77»'^'=:+    o,i376i=£V 


(e).. 


c 

C 


,,c     O'^-.  Ç  ^1=  —  32, 50678  -  e"y      ^,  y'b'-^—  —    5, 52302  ==  a"; 


^,ia'(«  -0')-|-^'^')-^.(^'(?"^-0"')4-'y'n=:-6o,5598=:iE'; 


B' 


-,«'^(O~$'0-^''5'')~^,,(c'XO'^~«^^)~'V-^ô^-)=4-53,52572=F^ 


A"       —  •  '        B'^ 

.K"  — E.'z=-|- ii4,,o8552„. 
0n   a  déjà  trouvé; 

<' -  t'zz:  -  4^9'V  ^"— r'^=+539";   (ï"  -  0  —  0"' — -^)  =^-f- 9^% 

d'où^  l'on,  tirera    ces   valeurs   de  w: 

fr ^f  ffr yr  ^ 

(3) to—  — — -  -  7  ',08893     vs-z—-,—  zn  10  ,  06991 


(4)  ... .  .îo  zn  i ~7Fir£7- — ^  =■  ^  '  5^44»' 

0n    voit  que   la:  durée    donne    ici;  également  un  résultat  plus  approchant  de' 
là    vérité..    Le  milieu    entre   les    deux,  valeurs-  de  xs   qu'on  a^  trouvées  gac  lei 

cliirée  seoiey;   8"y8435;  et  8",,5o44-  estt 

TO'iz:  8'^,674'.' 
Ee   milieu  entre  les  quatre   valeurs  (1)  et  (i)  est  tsi=:8'^,78Ër3  le  milieu  en°- 
Ue  les   deux  valeurs  (3)  est  8",  0775  à  très-peu  près  8", 6. 

M,  Delambre  trouve  8'\6i6  au  lieu  de  8' ,674.  La;  différence  provient 
probablement  de  ce  que  cet  astronome  a  négligé  les:  termes:  multipliés  par- 
hy  et  qu'il'  a:  calculé  les  éiémens,  O1  $  ?  ^y  M,,  etc.  nom  pour  les  inslans: 
de   l'entrée  et  de  la  sortie  observées,  mais  pour  ie  centre  de  la  terre. 

§.  3o4.  Quand  la  parallaxe  du  soleil  aura  été  déterminée  par  le  procédé 
précédent,,  elle  servira  à  corriger  les  élériiens  de  Vénus,-  et  principalement 
la  latitude  et  la  position  du  noeud..  Il  est  aisé  de  voir  qu'en  changeant  la 
latitude  de^  Vénus,  la  corde  qu'elle  parcourt  sur  le  disque  solaire,  sera  éloi» 
gnée  ou  approchée  du  centre  du  soleil,  et  par  conséquent  diminuée  ou  augmen- 
tée 0;  il    en-  sera;  de  même   de  la.  durée.     Mais  un  changemeni    de   longitude 
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n'affecte  point  la  corde,  dans  laquelle  il  fait  avancer  ou  retarder  îa  planète, 
de  sorte  que  cela  n'influe  pas  sur  la  durée,  mais  seulement  .sur  le  tems  ab- 
solu de  rentrée  et  de  la  sortie.  Il  est  donc  clair  que  les  premières  formu- 
las (i)  (3)  serviront  à  corriger  la  longitude,  et  les  formules  (2)  (4)  '^  corriger 
la  latitude.  Comme  la  durée  donne  un  résultat  plus  sûr,  on  fera  bien  de 
procéder  de  cette  manière.  Après  avoir  corrigé  la  latitude  par  la  durée,  ou 
calculera  avec  cette  latitude  corrigée,  et  l'inclinaison  parfaitement  connue^ 
l'argument  de  latitude  et  le  noeud,   ce  qui  servira  à  corriger  la  longitude, 

ex' 

Suivant  la  seconde  méthode  (§.  202.)  on  a  (c)  T^ziz/- -^ ,  etc.  oa 

en  substituant  les  valeurs  (a)  (^)j  et  en  se  serrant  des  abbréviatiens  (e) 
(§.  3o3.),  'on  aura 

T  =:/  —  (d'  +  ôO  CJ  ==  r'  —  (e'  4-  &')  5J;    T'=z  f  —  [â'  —  5'0  ej  —  r'^  ~  (^'  —  t")  ^. 

Or  on  a  (§.   SoS.),  en  réduisant  les  tems  au  méridien   de  Paris, 

/  —  7  il.  38'  2«",  f  =  i3  \.  3/  59'';  r'  =  7  h.  45'  37'^  r'^tz:  î.3  1î.  aS'  ©':j    - 
«?'=z  —  il^^L^ii;    5'z^4~49î  loïj  «/•"zz-j- 5,  026;  ^■''' ir — ■2i,5]6| 

e'zz  —  3,  lOLj       £^zz-j-o,i38;-  e'''z=:— 32^5o7;  ê'^zz^ — 5,  523» 

En  faisant   donc  ^  zz  8"',  63   on  aui*a 

rzz  7lî.38'-28  -^-^  &',i—  7h47'34^3oHrzz7Îi45'37^^4-25'^5zz7]i.46^a\5.; 
T''z=i3h.3i'59''— 3'48'^3iz:i31i.28'j.o'^7ouT''zzi3h.23'4-y52'',ï=:i3h.26'52^',i. 
T''—  T'  =z  5  b.  40'  36'',4  ou  H"-^  T  zz.5  h.  4o'  ^" ,&. 

Le  milieu  serait  T^'  —  T'  zz  5  b.  ê^ol  ^V .  M.  Delambre  trouve  par  un  grand 
nombre  d'observations,  îa  durée  géocentrique  observée,  ^  zi5  h.  4^' So''.  La 
durée,  donnée  par  les  tables,  se  trouve  à  l'aide  du  triangle  AQG  (i^^.  67.), 
dans  lequel  on  a  G  A  zz  m  :zr  Q\&' ,  6j  Q  G  zz  r  —  R  zz  916",  15  A  G  zz  â'  zz 
1/1532,7.299,5,  et  k  durée  ZZ2G5':  elle  est  suivant  M.  Delambre,  qui  suppose 
T' — RzzgiS'',  ij  ô'::z:5h.37'22'^  Avec  la  valeur  corrigée  r---Rzz9r6",  i  oa 
trouvera  ô"  zz677'^,  53,  ^^  ^  zz  5  h.  38' 3".  Les  tables  donnent  donc  la  durée 
trop  petite  de  4'^8''zz268''zz3^,  ou  de  3' 47">  ^^^  P^î"  conséquent  la  latitude 
trop  grande  de  "èh,  et  la  vraie  latitude  géocentrique  dans  la  conjonction  sera 
zzè  —  dh,h  étant  celle  calculée  sur  les  tables  zz-f-io' 23".^  5,  La  correcîioa 
ciù  SQ  trouvera  par  le  procédé  suivant. 
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ATI    ^  <jn« 

Les  équations  ô^=:(r — RY  —  m'^  et /wrz/^cosco,  donnent  95" zr r — 

et  377îi:5Zicosw,  donc  3ô"r- v^-^cosco.  Or  ôzaC.ô,  donc  3è)z-^— ^r- ^/-'coswzi: 

, —  f^ ^  Bb.     Mais  on  a  trouvé    par  observation,    dùzz — 268^'   ou   227":    la 

dernière  valeur  donne  l'équation  Bbzi:-- — -.  ii3' ,5  ou  à  cause  ûq  ùzzzG^y^S^ 
8Z>— z8"',  4^;  la  première  valeur  aurait  donné  33=29','',  9.3.  M.  Delambre 
trouvé  dhzin^^'.  Qu'il  me  soit  permis  d'observer,  que  ce  grand  astronome  a 
calculé  sur  une  formule  qui  n'est  pas  juste  {Asir,  théor,  etprat.T,  Il\  p.  ôoj.)» 
€n  faisant   sïn  uziz —  et  ^rraC^tangw.    L'angle  u  est    donc  AGQ»   o'ou 


r  — R 


2  C  ô  cos  Ci) 


il  suit   AGzi:ô"n:/?zcotî^^   et   ê izzo-Cin coi u:zz .^ — au   lieu  de   aC^tgu, 

tangu 

qui  donnerait  q  zzz  ^h.  44'  ^^  ^^^^  ^^  5  h.  S-j'.  Dans  un  autre  endroii; 
{pag.  483.  489-)  M.  Delambre  calcule  0  à  l'aide  des  formules:  i/~90®— (go^-i^—o)), 
z/'' 11:90''  —  (90^  —  M-j-co)^  qui  donnent  les  différences  des  longitudes,  à  l'en- 
trée zzzscosu^  a  la  sortie  zzscosi/',,  d'où  il  vient  la  corde,  réduite  à  Fé- 
cîipiique  z:s(cqsu^ -hcosu'"),  et  ^IT — y-  ^(cosa'  +  cosî/')  " (cosw''+Cûsa..''')~ 

TQ  C  G  S  CO 

2 11.  25^36'^-j-  3  h.  Il'  ^6"  zr  5  h,  S'j'io.".  Introduisons  l'angle  u  dans  cette  équa- 
lion:    ion   aura    $  zz cos cos ;  mais zn  it,  zz:  w, 

COSO)  3  2  2  1 

„  1       .-.  .  W-  &COSC0  .  ûC&COSOJ    , 

donc  ô  zz  2  L^  cos  u ,    et  en  substituant  s  zzz zz: =— ,    ê  zz: , 

sin  n  sin  îi  tang  îi 

comme  ci-dessus.  J'ai  pris  la  liberté  de  relever  cette  petite  erreur  qui  pour= 
rait  embarrasser  quelques  lecteurs,  pour  faire  voir,  avec  quelle  attention  j'ai 

lu  cet  excellent  ouvrage. 

L'erreur  géocentrique  8'',  4^  sera  réduite  au  soleil,    en  la  multipliant 

V ^l  .     . 

par :   la  correction  de  la  latitude  liéliocentrique  deviendra  ainsi  — 3''',35j 

et  la  latitude  liéliocentrique  corrigée  dans  la  conjonction  z:4'85''i-3'',35z4'4"?7' 
L'inclinaison  de  l'orbite  de  Vénus  étant  3°23'35'^,  la  latitude  4' 4^7  donnera 
la  distance  de  Vénus  au  noeud,  réduite  à  l'écliptrque,  i°8^47"'  ^^  *^o^" 
jonction  arriva  avant  le  noeud  descendant,  d'où  il  résulte  la  longitude  liélio- 
centrique du  5z:z$-f  i°8'47zz:0  +  i8i°8  47",  O  étant  la  longitude  du 
soleil  au  moment  de  la  conjonction.  Quoique'  les  tables  du  soleil  n'aient 
pas  besoin  d'être  corrigées,  le  tems  de  la  conjonction,  et  par  conséquent  O? 
dépendra  de  la  longitude  de  Vénus.  Soit  T',  T",  le  milieu  entre  tous  les 
tems   de  l'entrée   et  de    la  sortie   géocentriques ,    calculés    par  les  opérations 
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exposées  au  commencement  de  ce  §:  — — -  ~  M  sera  le  tems  du  milieu 
du  passage  géocentrique.  Le  tems  dont  la  conjonction  arrive  avant  le  milieu, 
est  C.7z=:C^sinco,  è  élant  la  latitude  corrigée  4  4,7.  On  aura  donc  le  tems 
corrigé  de  la  coHJonction,  T  =  M— C^sinoj.  En  calculant  sur  les  tables,  la 
longitude  de  la  terre  =  L  qui  répond  au  tems  T,  L  sera  en  même  tems  la 
longitude  liéliocentrique  de  Vénus  j  la  comparaison  avec  la  longitude  tirée 
des  tables,  donnera  donc  l'erreur  des  tables  en  longitude.  On  a  aussi  la 
longitude  du  noeud  descendant  zz  L -[- 1  "^  8' 47 ''. 


LI 
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DES         SATELLITES. 


CHAPITRE.       L 

Découverte     des    Satellites. 

§.  3o5.  V^n  appelle  Limes,  Planètes  secondaires,  ou  SateUites,  les  corpê 
©élestes  qui  ne  circulent  autour  du  soleil  que  médiatement^  le  centre  de  leurs 
orbites  n'étant  pas  le  soleil,  mais  une  planète  principale  qu'ils  accompagnent 
dans  sa  route  autour  du  soleil.  Cette  définition  se  rapporte  au  système  de 
Copernic,  car  d'après  celui  de  Ptolémée,  toutes  les  planètes,  sans  excepter 
le  soleil,  sont  des  satellites  de  la  terre,  tandis  que  suivant  Copernic,  le  soleil 
est  le  centre  de  toutes  les  orbites  planétaires,  la  terre  n'a_yant  qu'un  seul 
satellite,  dont  la  théorie  a  été  exposée  en  détail  dans  le  Liv.  IV.  Comme  la 
ierre  est  une  des  plus  petites  planètes  du  système  solaire,  et  qu'il  paraît  que 
les  planètes  supérieures  ont  plus  besoin  de  lunes  qui  puissent  éclairei  leurs 
nuits,  et  que  leurs  grandes  masses  sont  plus  capables  de  gouverner  des  sys- 
tèmes subordonnés,  il  était  naturel  de  penser,  que  ces  planètes  devaient  être 
entourées  de  satellites.  Pour  décider  cette  supposition  par  les  observations,  il 
est  nécessaire  d'examiner  d'avance  ,  comment  les  satellites  d'une  planète 
supérieure    doivent   se  présenter  à  la  terre.    Un  observateur,    éloigné  de  1® 
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terre  de  3ooo  de  ses  diamètres,  verrait  ie  demi-diamètre  de  la  terre  sous  vin 
angle  dont  la  cotangente  zn  6000 ,  ce  qui  fait  34  ,  5  ou  le  double  du  demi- 
diamètre  de  Jupiter.  Le  rayon  de  l'orbite  de  la  lune  serait  vu  sous  un  an- 
gle 60  fois  plus  grand ,   ou  de   34  3o  ^   et   le  demi  diamètre    de  la  lune  sous 

Fanglé  —  34  5  5  zi:  g",  à   peu  près  comme   Vénus.     L'observateury  placé   entre- 
ïî 

le  soleil  et  la  terrCj  verrait  donc  deux  étoiles  à  peu  près  de  la  grandeur  d& 
deux  fois  Jupiter  et  de  Vénus ,  qui  tourneraient  autour  du  soleil  en  une 
année,  d'occident  à  Forientj  le  mouvement  de  la  grande  étoile  paraîtrait  assés- 
mniforraey  mais  la  petite  étoile  se  trouverait  tantôt  à  droite  tantôt  à  gauche  de  la 
grande ,  et  elle  passerait  par  dessus  ou  par  dessous  d'elle,  sans  s'en  écarter 
déplus  de  34',  p^  du  diamètre  de  la  lune,  vu  de  la  terre,.  En  passant 
derrière  la  terre,  la  lunre  disparaîtrait  souvent,  étant  couverte  par  la  terre, 
ou  perdant  sa  lumière  déjà  à  quelque  distance.  Dans  la  conjonction  inféri- 
eure l'observateur  verrait,  outre  ces  deux  corps,  une  tacke  ronde  et  opaque 
(l'ombre  de  la   lunejy  qui   passeiait  sar  le   grand  disque. 

Ces  conséquences  sont  évidentes ,.  et  si  l'on  aperçoit  effectivement  des 
phénomènes  semblables,  il  faut  conclure  qu'ils  naissent  d'un  objet  semblable^ 
d'une  planète  entourée  de  son  satellite,.  Ce  raisonnement  n'esl  pas  une  purs 
analogie,  mais  une  démonstration  astronomiquer  car  en  astronomie  on  appelle 
satellite  chaque  corps,  dont  le  mouvement  s'explique  et  se  calcule  à  l'aide 
de  l'hypothèse,  que  son  centre  est  quelque  planète  connue,  quand  même  oa 
TiB  pourrait  pas  prouver  rigoureu&ement  par  la  mesure  des  distances,,  qu'il 
décrit   un  cercle  autour  de  cette   planète» 

C'est  en  général  la  méthode  qui  sert  à  disiinguer  les  saieilîtes  d'ave© 
les  autres  astres.  Les  étoiles  fixes  ont  aussi  un  mouvement  propre,,  quoique 
très-lent;  mais  il  n'est  pas  périodique,  ou  sa  période  est  si  immense,,  que  des 
milliers  d^années  ne  suffisent  pas  pour  la  mesurer.  En  conséquence,  si  l'on 
aperçoit  deux  ou  plusieurs  étoihs,  très-près  Fane"  de  l'autre,  qui  ont  un  moiî- 
yement  plus  rapide,,  en  s'éloignant  l'une  de  l'autre  de  deux  côtés,  saais  fran- 
chir une  certaine  limite,  eî  qui  suivent  le  mouvement  plus  simple  de  la 
plus  grande  étoile;  on  peut  en  inférer^  que  iQS  p^^tites  étoiles  sont  des  &'i- 
teUiiçj  ds  la  grande  étohiOr 
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^.  3o6.  En  supposant  la  parallaxe  du  soleil  =19"',  la  terre  à  la  distaa. 
ce  de  Jupiter  qui  est  5,2  fois  plus  éloigné  du  soleil,  aurait  un  demi-ciia- 
inèlre  apparent  de  moins  de  2'%  le  diamètre  de  la  lune  serait  de  1^' ,  et  le 
rayon  de  l'orbite  lunaire  serait  vu  sous  un  angle  d'à  peu  près  2'.  La  lune 
serait  donc  invisible  à  la  vue  simple  ;  et  en  supposant  même  les  satelU- 
ies  de  Jupiter  et  leurs  orl^iles  deux  fois  plus  grands  que  la  lune  et  que 
son  orbite!,  ils  paraîtraient  sous  un  angle  de  i'',  et  éloignés  de  Jupiter 
de  4'  ou  de  six  fois  le  diamètre  de  leur  planète.  La  petitesse  de  leur  dia- 
mètre et  de  leur  distance  au  disque  luisant  de  Jupiter,  les  rendrait  invisibles 
à  l'oeil  nu  sur  la  terre,  et  l'on  ne  pouvait  pas  espérer  de  les  voir  avant  la 
découverte  des  télescopes.  Les  sateiiites  de  Saturne  ne  seraient  visibles  qu'a- 
vec de  très-bons   télescopes. 

L'expérience  a  parfaitement  confirmé  tout  cela.  La  vue  la  plus  per- 
çante de  l'homme  n'est  peut-être  pas  capable  de  reconnaître  les  satellites  de 
Jupiter,  encore  moins  ceux  de  Saturne^  mais  à  peine  les  télescopes  étaient- 
ils  inventés,  que  les  satellites  de  Jupiter  furent  découverts ,  et  avec  la  per- 
fection des  télescopes  le  nombre  des  satellites  connus  s'est  considérablement 
accru.  Au  commencement  de  l'an  ï6io,  un  an  après  l'invention  des  téle- 
scopes, Galilée  et  Simon  Mayer  [Murîus)  découvrirent  quatre  satellites  de  Ju- 
piter, et  il  est  certain  qu'il  n"y  en  a  pas  davantage.  On  les  distingue  l'on 
de  l'autre,  ainsi  que  les  satellites  des  autres  planètes,  par  la  dénomination  du 
premier,  second,  etc.  suivant  leur  distance  à  ia  planète  principale,  de  sorte 
que  le  premier  en  est   le  plus   près. 

Dans  la  seconde  moitié  du  même  siècle  cinq  satellites  de  Saturne  furent 
découverts,  et  pendant  cent  ans  on  n^en  connaissait  pas  d^autres.  Le  quatrième, 
étant  le  plus  grand,  fut  découvert  le  premier  par  Huyghens  en  i655.  Les 
^u  a tre  autres  furent  découverts  lougtems  après  par  Cassini,  le  V  en  167 1^  le 
m  en  it>72,  le  I  et  le  II  en  ï6'6/^.  Lé  I,  étant  plus  près  de  Saturne  que 
44'^  est  très-difficile  à  voir.  Comme  il  est  toutefois  deux  fois  plus  éloigné 
de  Saturne  que  l'anneau,  il  était  à  présumer,  qu'entre  son  orbite  et  l'anneau 
il  y  avait  encore  des  satellites,  qu'on  ne  pourrait  voir  qu'avec  des  télescopes 
plus   parfaits^    L'an   i^bg   M.  iierschel  découvrit  deux   nouveaux  satellites  de 
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Saturne,  dont  les  orbites  sont  entourées  par  les  cinq  premières,  mais  plus 
éloignées  de  Saturne  que  l'anneau:  ce  sont  donc  proprement  le  I  et  le  II, 
et  le  III  est  celui  qu'on  avait  nommé  jusqu'alors  le  ï,  et  ainsi  de  suite. 
Nous  connaissons   donc    actuellement  sept  satellites  de  Saturne. 

Deux  ans  auparavant  M.  Herschel  avait  découvert  deux  satellites  d*U- 
ranus ,  et  depuis  ce  tems  il  en  a  encore  observé  quatre.  On  connaît  donc 
six  satellites  d^Uranus,  et  dix-huit  satellites  dans  le  système  solaire^  jusqu'à  présent 
on  n'en  a  pas  aperçu  d'autres.  Un  satellite  de  Vénus  que  Cassini  et  Montai- 
gne crurent  avoir  observé,  n'était  apparemment  qu'une  illusion  qui  provenait 
de  la  forte  lumière  de  Vénus,  réflécliie  de  la  surface  convexe  de  Toeil  sur 
le  verre  oculaire,  et  renvoyée  de  celui-ci  à  l'oeil^  car  quoique  les  astronomes 
l'aient  cherché  avec  soin ,  ils  ne  l'ont  vu  ni  sur  le  soleil  dans  les  passages 
à&  Venu*  en  1561  et   1769,  ni  dans  d'autres  parties  de  son  orbite. 
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CHAPITRE      IL 

Théorie    de    leurs    0  rh  l  t  e  sî 

§.  307.  l_Ja  théorie  du  mouvement  des  satellites  exige  d'autres  mé- 
lliodes  que  celle  de  la  lune,  par  deux  raisons:  parcequ'il  n'est  ni  nécessaire 
ni  possible  d'atteindre  la  même  précision,  et  que  l'observateur  ne  se  trouve 
pas  au  centre  du  mouvement.  Il  suffira  de  développer  ces  méthodes  relati- 
vement à  Jupiter  ,  parceque  la  plupart  en  est  applicable  aux  autres  planètes. 
Les  élémens  des  orbites  des  salelliles,  dans  l'ordre  suivant  lequel  l'un  est  dé- 
rivé  de  l'autre,  sont  ;  - 

1.  Durée  d'une  résolution,  et  mouvement  moyen} 

2.  Distance  à   la  planète  principale} 

3.  Inégalités   et  mouvement  vrai} 
4*  Inclinaison  et  noeuds } 

5.    Grosseur. 

Il  était  aise  de  déterminer  les  élémens  principaux,  et  de  s^apercevoîr 
que  les  satellites  circulent  autour  de  Jupiter  suivant  la  même  direction  que 
les  planètes  autour  du  soleil,  d'occident  en  orient.  Leur  mouvement  est  si  ra- 
pide que ,  dans  l'espace  de  quelques  heures ,  on  les  voit  des  deux  côtés  de 
Jupiter 5  et  leurs  éclipses  sont  si  fréquentes  qu'elles  fournissent  un  moyen 
îaien  simple  de  déterminer  leur  mouvement.  Quant  au  premier  élément,  il 
est  indifiérent  lequel  des  deux  on  détermine  par  observation ,  la  révolution 
synodique  ou  périodique,  parceque  le  mouvement  de  Jupiter  étant  connu ,  il 
est  aisé  de  dériver  l'une  de  l'autre.  Il  serait  inutile  de  déterminer  la  diffé- 
rence entre  les  révolutions  périodiques  et  sidérales,  arcequ'elles  ne  durent 
qiiç  peu  de  jours,    I^ous  appellerons  donc  révolution  périodique,   le  tems  aut 
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bout  duquel  le  satellite  est  vu  de  Jupiter  suivant  une  direction,  parallèle  h. 
celle  où  il  était  au  commencement  de  la  péiiode,  ou  le  tems  qu'il  emploie 
a  revenir   à  la  même  longitude  jovicentrique. 

§.  3o8.  En  observant  l'instant  oii  le  satellite  est  en  conjonction  supé- 
rieure ou  inférieure  avec  la  planète,  leur  longitude  géocentrique  étant  la 
même,  et  en  faisant  la  même  observation  dans  la  conjonction  procliaine,  les 
mouvemens  ce^inus  de  Jupiter  et  du  Soleil  donneront  les  révolutions  périodi- 
que et  sj'nodique.  Soient  (/%.  85.)  Tl^  ÏM,  L^JW  ou  Inm^  les  directions  des  mou- 
vemens de  la  terre,  de  Jupiter,  et  du  satellite;  supposons  que  d'une  conjonction 
supérieure  à  la  prochaine,  la  terre  soit  allée  de  T  à  ^^  Jupiter  de  I  à  i^  et 
que  le  satellite  soit  revenu  à  la  conjonction  en  /  sur  la  droite  til;  et  tirons 
A/r  et  ^K  parallèles  à  TIL:  cela  posé  le  satellite  aura  fait  autour  de  Jupiter,  une 
révolution  entière  plus  l'angle  Xi'L  Connaissant  par  observation  les  deux  lon- 
gitudes géocentriques  de  Jupiter,  2^  elQ^^,  l'angle  liX  sera.zz:liKzz:Q/.^ — l^zzzui. 
Si  l'on  veut  employer  les~  lieux  liéliocentriques,  la  théorie  de  Jupiter  et  de 
la   terre  donnera 

lS/=:/,  ISTrza,  iSiz=:^,  STi=«,  Sizizb,  SIzzc,  Sîzz^e, 
d'oiji   l'on  tirera 

.  OTT- a  sin  a  ^.    &  sin  (3 

iang  S 1 1  zr ,         tang  bit  — 


e  —  b  cos  p  * 
après   quoi  on  aura.  Xi Izuritzuri S  —  Sil,   et  t/Sii:TOS=iTIS-|-IS/^ 

oj  zn.  S I T  -|-  2  — '  Sz7. 
En  nommant  t  le  tems   entre  les  deux  observations,  on  aura 

.la   durée    d'une  révolution  périodique,      tzn  — •  t, 

où   co   peut    avoir    une  valeur   négative,    si  îsit  est  plus  grand  que  SIT-j-j, 
ou  si  Jupiter  est   rétrograde. 

§.  809.  On  trouvera  de  la  même  manière  la  résolution  synodique  T,  par  le 
moyen  des  éclipses  des  satellites,  qui  présentent  un  moyen  très  facile  de  les 
obsei'ver  dans  leuï-s  conjonctions  héliocentriques  supérieures  avec  Jupiter,  et 
qui,  à  cause  de  la  petite  inclinaison  de  leurs  orbites  relativement  à  celle  de 
Jupiter,  sont  si  fréquentes,  que  les  trois  premiers  satellites,  et  à  quelques  ex- 
ceptions près  le  quatrième  aussi,    traversent  l'ombre  de  Jupiter  dans  chaque 
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conjoncfîon  supérieure.  Si  Jupiter  n'est  pas  jopposé  au  soleil ,  l'oeil ,  placé 
de  côté  ,  verra  le  satellite  disparaître  ou  reparaître  à  quelque  distance 
de  la  planète.  Si  l'oii  peut  observer  et  le  tems  de  l'immersion  dans  l'ombre 
et  celui  de  l'émersion.,  le  milieu  entre  ces  deux  tems  sera  l'instant  de  la 
conjonction  héliocentriqne  du  satellite  avec  Jupiter.  Les  satellites  de  Saturne 
sont  observés  dans  leurs  conjonctions  géocentriques  avec  la  planète,  lors- 
qu'elle est  opposée  au  soleil,  de  sorte  que  ce  sont  eu  même  tems  les  con- 
jonctions, lîéliocenlriques.  Si  donc  le  satellite  N  a  été  vu  def  la  terre  Q  en 
conjonction  supérieure  avec  Saturne  ou  Jupiter  I,  et  que  la  conjonction 
suivante  arrive  en  n^,  la  terre  étant  en  P,  Saturne  en  i;,  soit  il  parallèle  à 
SIN.  Connaissant  la  durée  d'une  révolution  périodique  i  (§.  3o8.),  on  verra, 
combien  de  fois  l'intervalle  entre  les  deux  oppositions  r  renferme  le  tems 
î:  soit  donc  rz=:nt~\~d.  Pendant  ce  tems  le  satellite  a  fait  n  révolutions 
périodiques  plus  Tangle  i/n  rz  IS/zhï,  et  n  révolutions  synodiques.  On  a 
donc  l'équation  nTzur,  d'où  il  suit  la 

durée  d'une  réçoîution  synodique^  T  m  — • 
Les  premières  déterminations  ne  donneront  pas  les  valeurs  exactes  de 
T  et  t,  parce  qu'on  a  supposé  le  mouvement  uniforme.  Deux,  conjonctions 
consécutives  donneront  la  révolution  affectée  de  toutes  les  inégalités  du  mou- 
vement •  des  satellites.  Cela  suffit  cependant ,  pour  qu'on  ne  puisse  pas  se 
tromper  sur  le  nombre  des  révolutions  entières  que  le  satellite  a  faites  dans 
un  tems  considérable.  On  se  servira  donc  du  même  procédé  qui  a  servi  à 
déterminer  le  mouvement  moyen  de  la  lune,  en  comparant  successivement 
des  conjonctions  plus  éloignées.     Ainsi  n  sera   connu  ,    de  quelque    grandeur 

T 

que  soit  l'intervalle  r,   et  l'on  aura  très- exactement  Tzz:— - 

§.  3 10.  Les  durées  des  révolutions  donnent  immédiatement  le  mouve- 
ment moyen  des  satellites,  vu  de  Jupiter.  Suivant  M.  Delambre,  les  révo- 
lutions synodiques  sont, 

du     L   Satellite  zmL     i  jour  iSlieur.  28  m.  35,9453'^4St  sec 
' —    IL     — .  —    —    3  — •     î3    —     17 —  53,73010606   ■— ' 

^  m.      —  »=™     ^      n    ^        3      -~     59-^  35,82,51  [281     — 

—  IV.     —  —    —  j6  ™=     î8  —      5-=-    ^,02098440   -^ 
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En  nommant  /  le  mouvement  moyen  de  Jupiter  durant  une  révolution  syno» 
dîque  du  satellite,  ce  dernier  parcourra  dans  une  révolution  synodique  T 
l'angle  36o^-{-îV  et  36o°  seulement  dans  une  révolution  périodique  t,  d'où  il  suit 

t  =:    — T. 

36o°^  i 
Les  valeurs  prérédenfes  donneront   donc  ce  qui  suit: 


l 

Révolution    périodique 

LVlouvement  moyen  joviceaii  i  lue 
en  un  jour        en  une  heure 

1  jour  ib  lieuT.  '^7  m.  33  s. 

203"'.   29'.  20'  ,4 

•5^28'.  43%  3 

II 

3—     î3—     i3—  4"^  — 

lOI.    22.    9.9,     1 

4.    i3.  06,  2 

m 

^   _      3    —     42—  33- 

5o.   19.     3,  5 

~2.     5.  47,  7 

IV 

16  —     j6    —     3o.  .--      8- 

21.  34.  16,  0 

n.   53.  55,  7 

§.  3ii.  (Quanti  le  sateiiiie,  avani  et  après  sa  conjonction  géocentriqup, 
parvient  à  sa  plus  grande  élongation  ou  digression  de  Jupiter,  la  corde  de 
cet  angle  est  le  demi-diamètre  de  son  orbite,  supposée  circulaire.  Mais  quand 
même  l'orbite  serait  elliptique,  il  est  aisé  de  voir,  que  i'eccentricité  devrait 
être  excessivement  grande,  pour  être  sensible  à  une  si  grande  distance:  du  moins 
le  miliem  entre  plusieurs  mesures  de  la  plus  grande  digression  donnera  la  dis- 
tance moyenne  à  la  planète.  Les  observations  avec  le  micromètre  donnent 
immédiatement  l'angle ,  sous  lequel  le  rayon  de  l'orbite  est  vu  de  îa  terre, 
et  qui  doit  nécessairement  changer  à  proportion  de  la  distance  de  Jupiter  à 
3a  terre  :  il  faudra  donc  le  déterminer  pour  la  distance  moyenne.  Or  le 
diamètre  apparent  de  Jupiter  changeant  dans  le  même  rapport,  on  n'a  qu'à 
mesurer  en  même  tems  ce  diamètre,  pour  avoir  le  diamètre  de  l'orbite  du 
satellite  par  rapport  à  celui  de  Jupiter.  Si  l'on  fait  cette  comparaison  ea 
clifFérens  tems,  on  trouvera  ce  rapport  invariable,  d'où  il  suit,  que  les  orbi- 
tes des  satellites  ne  s'écartent  pas  sensiblement  du  cercle.  En  multipliant  ce 
quotient  par  le  demi- diamètre  apparent  de  Jupiter,  réduit  à  ta  distance  du 
soleil  à  la  terre,  zi:i'33",4ï  (§•  i53.),  et  en  divisant  ce  produit  par  le  ra- 
yon  de  l'orbite  de  Jupiter  zn  5,2^    c'est-à-dire,  en  multipliant   le  nombre  qui 

exprime  le  rayon  de  l'orbite  du  satellite  en   demi -diamètres  de  Jupiter,  par 

l'ss"  4-1  A 

. ^— rz  iB'V  on  aura  en  secondes  le  rayon  de  l'orbite,    te!  qu'il  parait  à 

la  distance  moyenne  de  Jupiter  au  soleil  et  à  la  terre.    Le  rapport  des  dia* 
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mètres  de  Jupiter  et  de  la  terre  (§.  i53,)  donnera  donc  les  rayons  des  orLi- 
tes  par  rapport  au  demi-diamètre  de  la  terre,  et  par  conséquent  en  lieues» 
La  table  suivante  renferme  les  distances  des  satellites  par  rapport  au  demi- 
diamëtre  de  Jupiter,  que  Cassîni  a  detenninées  immédiatement  par  les  ob- 
servations. Les  distances  du  IIL  et  du  IV.  satellites  en  secondes  ont  été 
mesurées  par  Pound  avec  le  micromètre,  d'où  Ton  a  déduit  celles  des  autres 
suivant  la  troisième  loi  de  Kepler,  En  divisant  -ce  nombre  de  secondes 
par  le  demi -diamètre  apparent  de  Jupiter  à  sa  distance  moyenne,  =:  i8  |'', 
Newton  a  calculé  les  nombres  qu'on  trouvera  dans  la  table,  ainsi  que  ceux 
qui  résultent  des  observations  de  M.  Delambre.  En  prenant  pour  base  le 
premier  nombre  de  Gassini^  5,667,  pour  en  calculer  les  autres  suivant  la 
troisième  loi  de  Itepler,  au  moyen  des  révolutions  périodiques  bien  connues, 
en  trouvera  9,0175  i4,384j  25,2995  ce  qui  est  parfaitement  d^accord  avec 
les  obsei-vaîions.  Le  système  des  satellites  de  Jupiter  fournit  donc  una 
preuve  frappante  de  la  généralité  de  la  troisième  loi  de  Kepler  (^).  Si  Fou 
suppose  l'excentricité  des  satellites  égale  à  celle  de  la  lune  zrOjoS^  la  dif- 
férence entre  la  distance  la  plus  grande  -et  la  plus  petite  sera  la  dixième 
partie  de  la  distance  moyenne,  ce  qui  fait  11''  pour  le  I  satellite,  et  5o" 
pour  le  IV:  cette  différence  n'est  pas  insensible,  et  celle  du  ÏV  a  été  en. 
effet  aperçue.  Il  en  résulte  que  les  orbites  des  satellites  sont  peu  excentriquesj 
or  leur  mouvement  étant  aussi  à  peu  près  uniforme,  ils  décrivent  des  secteurs 
circulaires  égaux  en  tems  égaux]  d'où  il  suit  que  les  aires  des  secteurs  sont 
proportionnelles  au  tems  dans  lequel  ils  sont  décrits:  ce  qui  prouve  la  généralité 
de    la  seconde  loi  de  Kepler.     Il  en  est  de  même  des  satellites  de  Saturne. 


Distances    des    Satellites    à    Jupiter- 

A  la  moyenne  distance 

I 

JI 

III 

IV 

de  Jupiter  à  la  terre 

i'.5i",i 

2'.56'',8 

4^  4^''. 

8'.  16" 

suivant  Pound 

En  demi-    f 

5,965 

9' 494 

i5,  -i^i 

26,63 

Newton 

diamètres    -? 

5,667 

9,000 

i4,383 

25, 3o 

Cassini 

de  Jupiter  ( 

5,6985 

9,  o665 

74,4619 

25,4359 

—  —  Delambre 

(i)  Yoj.Neut.  FMI.  Naî.  Frinc.  Blath.  LU.  111.  Fh 


aenom,   I. 


* 
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On  peut  aussi  conclure  la  distance  du  satellite  de  la  révolution  syno» 
dique,  au  moyen  de  la  plus  longue  durée  des  éclipses,,  el:  réciproquement.. 
Parmi  un  grand  nombre  d'éclipsés  il  s'en  trouvera  sans,  doute  une  qui  est: 
arrivée  dans  le  noeud  de  l'orbite  du  satellite^  et  c'est  celle  dont  la  durée  a 
été  la  plus  longue.  Soient  {Fig.  86.)  AB,.  CD,,  les  disques  du  soleil  et  de  Jupi- 
ter,. E  F  l'orbite  d'un  satellite ,.  traversant  l'cmbre  de  Jupiter:,  l'arc  EF  sera, 
dans  un  plan  passant  paf  les  eenties.  S,  I,  si  l'on  a  choisi  parmi,  tous  les- 
intervalles  entre  l'immersion  E  et  l'émersion  F  le   plus  long.  On  a  done: 

Si:GI'.:-SA,  — IC:ÏC.— GE.j.:  '    .    _ 

«t  en  nommante        SArzrr,     IGzzr^,    Sl-zz.Of     I G  1:1.3;^ 

IC  _  GE=  ^.i^l^Û,      at     GE  -/-?-^('-i)        ■ 
a  »  a  ^ 

GE  étant  là  droite,    parallèle  à    SA,   IG,    et  perpendiculaire  à  AE  ou  L©;* 
On  a  donc  ^ 

°  IG  ax  ^ 

tt;  en   nommant 

la  durée  d'une  révolution  synodique  rr  T,- 

la  plus  longue' durée   des  éclipses  E  F  nir, 

-    .      ■      T  :  T  :  :  36o°  :,2  EÎG,.   ou  EIG.=-^  180^—  (py  d'où  Ton  tireraa 

ax  tâng  cp  im  «f — .x(r  — f)"j- 

■    gt  le  rayon  de.  i'orbitej     a: 


a  f 


r.  —  §_-{-  a  tang^  180*' 

Si  :c  est  donne,-  on,  s-- 

^   ■     a?  —  x(r—p)         ^  ™        ï3"° 
t.ngcp=     ■       J^       ^,     etT=:— T.. 

Comme  AE  et  SG  sont  à  peu  près  parallèles,     on  peut   faire  GE:=:rG=:^ 
en  effet,    on   trotivera  pour  toiis  les   quatre   s&leMUes',    GEzii^  0,99.. 


pose, 


on  aura 


tang(î>=~,     ^:  z=  e  fîot  ~  i.8c^    elT.=z~r, 


§.  3 12,  Le  troisième  élément  {§,.  So-j.)  concerne  les  corrections  om 
équations  du  mouvement  moyen,,  qui  donneront,,  pour  un  tems  quelconque.,. 
Ife  mouvement  et  le  lieu  vrai..  Il  faut  distinguer  les  inégalités. /-eeZ/e^  de  cel-- 
les  qui  ne  sont  qu'apparentés,    9i  le  mouvement  vrai   d'un  satellite  était  cosî- 
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stamment  égal  au  mouvement  moyen,     la  durée  de  chaque  révolution  pério- 
dique  serait  aussi   égale    à    la    durée   moyenne.     Si    donc   les   révolutions  /7^- 
modiques  se  trouvent  avoir   une  durée  variable,  cela  ne  peut  venir  que  d'une 
mégalité   réelle  du   mouvQ,ment  du  satellite j    et  réciproquement.     Mais  quand 
même  le  mouvement  Vrai  serait  toujours  égal  au  mouvement  moyen,    les  ré- 
volutions syiiodiquefi  ne  seraient  pas  de  la  même  durée,  parcequ'elles  dépendent 
du  mouvement  de  Jupitei,  q^ui   n'est  pas  uniforme.     Pour  achever  une  révo- 
lution synodîque,  le  satellite  doit  pu^^-ourir,  outre   le  cercle  entier  de   la  ré^ 
Tolution  périodique,  l'angle  que  Jupiter  a   dew«u  autour  du  soleil  pendant  ce 
tems.     Or,  ces  angles  étant  différens  en  tems  égaux,  les  mic-^Hgg  çj^^j^g  ^^e 
conjonction    avec   le  soleil   et  la  suivante  ne   pourront   pas    être  égaux.    0^5 
inégalités    de    la    révolution  synodique   ne  sont   donc  pas  Uefiet  de  l'inégalité 
du  mouvement   du    satellite,     mais    de  Jupiter:    elles   ne  sont  qu'apparentes; 
Ainsi  Pexeentrici té  des   orbites  des  satellites,    et  les  efFêts  de  l'attraction,    ou 
les    perturbaiions   qui   proviennent   de    causes   étrangères,    sont   des   inégalités 
réelles;   l'équation   du  centre,   et  toutes  les  autres   inégalités   de  Jupiter,   ainsi 
que  l'équation   de  la  lumière,  sont  des  inégalités  apparentes.    Quand  il  s'agit 
des  lieux  géocentriques,  il   faut  aussi  tenir  compte   des  inégalités  du  mouve* 
ment  de  la  terre»     Les  éclipses  des  satellites,    étant   lé  meilleur  moyen  d'ob- 
server lès  conjonctions  synodiques,    nous  apprenxlront  de  la  manière   la   plusr 
sure  les   inégalités  apparentes.^    Comme   ces  éclipses  sont  l'objet  principal  dès. 
observations,     on    a    découvert  les  inégalités  apparentes   avant  les  autres  qui. 
sont  aussi  moins  considérables. 

§.  3i3.  En  déterminant  la  durée  moyenne  d'une  révolution  synodiquej, 
on.  suppose  le  mouvement  de  Jupiter  uniforme:  en  effet,  on  compare,  pour 
plus  de  précision,  un  intervalle  si  grand ,  que  toutes  lès  inégalités  du  satel- 
lites et  de  Jupiter  se  compensent,  ou  deviennent  insensibles 5  ou  bien  on: 
réduit  le  lieu  de  Jupiter  au  Heu  moyen.  Ainsi,  en  prenant  pour  base  une; 
conjonction  synodique,  arrivée;  dans  l'aphélie  de  Jupiter,  et  en  y  comparant, 
mie  autre  où  l'anomalie  de  Jupiter  était  90°,  le  mouvement  vrai"  de  Jupiter: 
a'  été  pendant  ce  tems,  plus  petit  que  le  mouvement  moyen,  de  la  plusj 
grande  équation   du  centre:     la  coiijpnction  yraie^OH  le  milieu  de  Féclijsej, 
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sera  donc  arrivée  avant  la  conjonction  moyenne,  du  tems  que  le  satellite 
employé  à  décrire,  par  son  mouvement  synodique,  un  arc  égal  h.  X équation, 
■dji  centre  de  Jupiter:  ce  qui  est  la  plus  grande  correction  qui  peut  en  résul- 
ter. Elle  a  lieu  environ  trois  ans  après  la  conjonction  dans  rapliélie  de  Ju- 
piter, dont  la  révolution  est  à  peu  près  douze  ans.  Au  bout  de  six  ans 
Jupiter  arrive  au  périhélie,  son  lieu  vrai  ^st  le  même  que  le  lieu  moyen., 
et  la  correction  est  nulle.  Au  bout  de  neuf  ans  Tau'^ii^aîie  de  Jupiter  est  270% 
son  lieu  vrai  est  plus  avancé  que  le  lieu  w^^yen.,  de  la  plus  grande  équation, 
et  le  satellite  doit  parcourir  ce»  -^'C,  pour  revenir  à  la  conjonction:  la  cor- 
rection est  de  mèr^"^  grandeur  que  celle  qui  eut  lieu  après  trois  ans,  mais 
de  nfl^"-'^  opposée. 

Xes  tables  de  Jupiter  présentent  Téquafion  du  centre,  qui  répond  à 
une  anomalie  donnée.  Or  le  but  principal  de  la  théorie  des  satellites  étant 
le  calcul  de  leurs  éclipses,  on  a  arrangé  les  tables  ensorte  que  Êîiaque 
équation  est  exprimée  par  le  teîns  qu'il  faut  ajouter  à  la  conjonction  ou 
éclipse  moyenne,  pour  trouver  l'instant  de  la  conjonction  vraie.  Ainsi,  après 
avoir  trouvé  l'équation  du  centre  de  Jupiter  :=:::  Cp,  la  durée  connue  d'une 
Tevdlution  synodique  T  donnera  la  correction  de  la  conjonction  du  satellite^ 
ou  du  milieu  de  Féclipse  t=z  — -—  Ti  elle  est  positive  ou  négative,  selon  que 
l'anomalie  de  Jupiter^  fcomptée  de  l'aphélie,  est  plus  ou  moins  grande  que 
-i8o~®.  .'Sulvmït  les  iiàbîes  de  M.  Delanibre,,  la  plus  grande  équation  de  Ju- 
^piter  'était  en  r^So  iz:  B^So'SS"',  avec  un  accroissement  annuel  de  o'\66j 
ce  qui  donne  les  plus  grandes  corrections,  pour  le  I  satellite  i=:39m.  pour 
le  Ilzzih.  18m.  2OS.  pour  le  Illiuah.  38m.  26s.  pour  le  IV zz 6 h.  9m.  23s. 
L'argument  de  cette  équation  est  l'anomalie  de  Jupiter,  A,  comptée  du  pé- 
rihélie, et  exprimée  en  dix-millièmes  de  90°,  ce  qui  fait  32",  4.  Elle  a  été 
réunie  aux  équations  de  la  lumière  qui  ont  le  même  argument. 

§.  3j4'  m.  Delambre  a  fait,  relativement  à  la  conversion  des  inégali- 
tés en  tems,  une  remarque  essentielle  qu'on  avait  ordinairement  négligée.  T 
es^  le  tems,  moyen  ou  vrai,  solaire  ou  sidéral,  que  le  satellite  emploie,  à 
raison  de  son  mouvement  moyen ,  à  revenir  à  la  ligne  droite  qui  joindrait 
les   centres   du  soleil  et  de  Jupiter,   si  le  mouvement  de  cette  planète  était 
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«niforme;  îa  vraie  révolution  synodicjue  T'  est  le  tems,  moyen  ou  vrai,   etc^ 

que  le  saieliite   emploie  à  revenir,    par  son  vrai   mouvement,   à  la   ligne  qui 

jioint  actuellement  les  deux   centres.     L'angle,,  formé  par  ces   deux  lignes,  est 

égal  aux  inégalités  E'  de  Jupiter  au   moment  de  la  conjonction  vraie j    et  si 

Finégaliié    du    satellite   dans   le    même  instant   est  — e' ,    il    doit   parcourir  de 

plus    Tangle    e' .     Ainsi    l'angle    parcouru    pendant    une    réî^olution    synodique 

vraie   est  =:  36o°  4-  (E' — E'')  —  (e'  — e"),   E",  e" ,    étant  les  inégalités  au. 

moment  de  la  conjonction  pséeédente.     La   correction   de  chaque  conjonctioa 

moyenne,.  3T,  sera  donc  le  tems  que  le  satellite  met  à  parcourir  E' — e';  et. 

'  E' e' 

comme    il  parcourt  J6o°    dans   le   tems  T,  on,  aura   ôTzz:  -— -— T,  ce  qu'il 

faut   ajouter   à  l'époque  de  la  conjonction  moyenne ,,    donnée  par  les  tables, 

pour    avoir    l'instant    de    la    conjonction    vraie.     Dans    les    tables    on    trouve, 

avec  l'argument  P,    l'inégalité  E  pour    la   conjonction  moyenne;    si  donc  oit 

employait,    au   lieu  de  F,    l'argument    P-|-ôP  qui  répond  à  la  conjonctioa- 

vraie,    on    trouverait    dans,   les    mêmes    tables    l'inégalité    E'    au    lieu-  de    E.. 

Mais    dP  es*    l'accroissement   de    l'argument    P    dans    le    tems-  dT-t.    ainsi'  em 

nommant  jx,  v,   les  mouvemens  des  argumens  P,  Q,  pendant  une  seconde,  oU'. 

aura    3P=:;fx8T,    3Qiz:v5^;    Q   étant   l'argument  de    l'inégalité   e..    En   sub- 

stituant  la  valeur  précédente  de  dT,.  on  aura  3P  =  -;7ïï—(J-  ^^r  où.  l'on  peut; 

mettre,    sans  erreur  sensible,    E,   e,    à    la   place    de  E',  e'/  ce   qui    donnera 

(^  (E ç\  vlÉ e\  y 

"èV  ziz.  '--^ T,     5  0  Z3—^ T.     Le    problème   se   réiluit   donc  à  cor- 

360=»  '  ^  36oJ  ^ 

riger  les  argumens  P,  Q,  en  y  ajoutant  dP,  5Q,  et  à  prendre  dans  les  ta- 
Bles,  avec  ces  argumens  corrigés,  P-|-8P,  Q-j-^Q»  l^s  inégalités,  E',e'.-  alors 
©n  aura  la  correction  de  la  conjonction  moyenne,  OTlnz— — —  T;  c'est -à 
dire  on  convertira  les  inégalités,  trouvées  avec  les  argumens  corrigés,  en. 
tems  synodique  moyen.  ïl  faut  donc  commencer  par  corriger  les  argumens,, 
et  l'on  trouve  ces  corrections  dans  les  tables  de  M.  Delambre,  qui  suivent 
immédiatement  celles   des  perturbations  de  Jupiter.. 

Prenons  pour  exemple  l'équation  du  centre  de  Jupiter,  qui  est  E  rr:: 
5^3û'38''.  sin  A,  l'argument  A  étant  l'anomalie  moyenne  de  Jupiter,  dont  le^ 
motivement  pendant  une  seconde  est  ja  zz  o'',  oo347  5  ce  qui  donne  pour  lei 
1' sateiiifej    ~— ^i:  Oj00o4i  |:   donc  dP  :i:i05.ooo4ii  .5°3o'38''.5in  A,    pui6Q[!ae- #? 
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est  insensible.     Sa   plus  grande  valeur  est   o,ooo4i  .  5*,3o'38'^=;i  8''',  i336;    ce 

qui   fait-,    en    divisant   la    circonférence    en   4^000    parties      — 4oooo  zz: 

360'' 
0^245^  ou  un  quart  d'une  de  ces  parties  par  lesquelles  Targument  A  est  ex- 
primé. On  n'a.  donc  pas  jugé  nécessaire  de  corriger  l'argumsnt  A,  mais 
on  a  ajouté  à  l'équation  E  ou  A  sa  correction  qui  est  5^  So'SS'^.cos  A.5  Aiiz 
(5°  3o'  38")^  o,ooc4î  .  sin  A  cos  A  =  1908'^  o,ooo2o5^.sin  2  A  =  o",  Sg . siri  2  A. 
Pour  les  autres  satellites  on  trouvera  o''',78.sin2Aj  i'"',58.-sin2A;  3''',68.sin2A^ 
Ces   corrections  ont  été  réunies  à  l'équation   A. 

§,  3i5.  En  ajoutant   la  correction  précédente  avec  la  durée  moyenne, 
les    conjonctions    synodiques    ainsi   corrigées  devraient  être   d'accord  avec  les 
observations,    s'il  n'y  avait  pas  d'autres  inégalités:  la  différence  entre  le  cal- 
cul   et   les    observations   servira   donc   à    déterminer    ces   dernières.     C'est    de 
cette    manière     qu'on    découvrit   Yéquatîon    de    la    lumîè?'e    par    le    moyen   des 
éclipses.     Quelle  que  soit  la  corde  dû  cône  d'ombre,  décrite  par  le  satellite, 
le  milieu  entre  le  commencement  et  la  fin  de  l'éclipsé  sera  à  très -peu  près 
l'instaut  de   la   conjonction  synodique.     D'après   ce  principe  on   ne  tarda  pas 
à  s'apercevoir,  que   les  observations  s'accordaient  bien  avec  le  calcul,  lorsque 
Jupiter  était  en  quadrature  ou  90*^  du  soleil  5  mais  que  dans   les  syzygies,   le 
milieu    de   l'éclipsé  arrivait    de   plus    de   8  minutes  après    ou  avant  le  milieu 
calculé,  selon  que  Jupiter  était  en   conjonctiDn   au  opposé  au  soleil.    La  dif- 
férence   entre    les    conjonctions  et    les   oppositions  de   Jupiter   monte    donc  à 
plus  de   16  minutes;  et  comme  elle  dépend  uniquement  de  la  situation  de  Ju- 
piter relativement  au  soleil,    c'est-à-dire  de  sa  distance  à  la  terre,   il  est  né- 
cessaire   de  chercher  une  explication  de  cette  inégalité,    qui,  étant  indépen- 
dante des  orbites  de   Jupiter  et  des  satellites,  se  fonde  seulement  sur  la  dis- 
tance  plus  ou  moins  grande  de  Jupiter    à  la    tei're.     C'est  ainsi  que  Roemer 
découvrit  la  vitesse   de  la  lumière   (§.    14O'    Jupiter    est  le  plus  et  le  moins 
éloigné   de    la   terre    dans    la    conjonction    et    l'opposition:     la  différence  des 
deux    distances   est   le    diamètre    de   l'orbite  de  la  terre.     Si  donc   la   lumière 
emploie    un    certain    tems   à   parcourir   ce   diamètre,    et    qu'on   imagine    deux 
éclipses  qui  commencent  et  finissent  en  même  tems,  et  dont  l'une  arrive  dans 
l'oppositioH,  l'autre  dans  la  conjonction  de  Jupiter;  le  dernier  rayon  de  lu- 
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ïiiière  ati  moment  de  rimmerslon  du  salelliie,  et  le  premier  à  son  émersion, 
arrivera  h  la  lerro  plutôt  dans  l'opposition  que  dans  la  conjonction,  du  tems 
que  la  lumière  emploie  à  parcourir  le  diamètre  de  Torbile  de  la  terre:  d  ou 
il  suit  que  les  éclipses  de  l'opposition  et  de  la  conjonction  arriveront  plu- 
tôt et  plus  tard  de  la  moitié  de  ce  tems,  que  d'après  le  calcul  qui  est  fondé 
sur  des  observations  très  éloignées,  et  par  conséquent  sur  la  distance  mo- 
yenne de  Jupiter.  Dans  d  autres  aspects  la  diiférence  sera  moindre  j  elle 
sera  nulle  dans  les  quadratures,  où  la  distance  de  Jupiter  à  la  terre  est 
«gale  à  k  moyenne.  On  pouvait  d'autant  moins  douter  de  la  vérité  de  cette 
Ihypothèse  qui  satisfaisait  parfaitement  aux  observations,  qu'elle  était  intime- 
ment liée  avec  l'aberration  des  étoiles.  Suivant  cette  hypothèse  la  lumière 
emploie  im  peu  plus  de  16  min,  pour  parcourir  le  diamètre  de  la  terre,  ce 
qui  détermine  sa  vitesse.  Bradley  s'en  servit  pour  expliquer  l'aberration,  et 
i(  détermina  plus  exactement  la  vitesse  de  la  lumière  par  l'aberration  (§.  i5. 
1-6.);  car  quoi-que  ces  deux  phénomènes  donnent  la  même  vitesse,  et  que 
par  conséquent  il  mettent  hors  de  doute  la  vérité  de  l'hypothèse,  les  obser- 
vations délicates  de  l'aberration  sont  plus  propres  que  celles  des  éclipses  des 
satellites,  à  déterminer  la  vitesse  de  la  iuriîière  avec  une  parfaite  précisions 
et  à  donner  même  une  valeur  plus  exacte  de  l'équation  de  la  lumière.  Ce- 
pendant M.  Delambre,  ea  comparant  ses  tables  des  satellites  avec  un  grand 
oombre  d'observkti-ons,  a  trouvé  la  même  vitesse  de  la  lumière,  que  celle  qui 
résulte  de  l'aberration  m:  20'':  ce  qui  est  ujie  preuve  de  la  grande  précision 
de  ces    tables. 

§,  3i6.  On  sait  que  la  lumière  emploie  8  m.  i3,  2  s.  à  parcourir  le  rayon 
de  l'orbe  terrestre.  Si  donc  les  conjonctions  étaient  calculées  pour  les  dis- 
tances moyennes  dans  les  quadratures,  féquation  de  la  lumière  serait  zz-h-Bm, 
i3,  2  s.  dans  les  conjonctions,  et  — 8  rn.  i3,  2  s,  dans  les  oppositions.  Pour 
éviter  la  subtraciion,  on  a  construit  les  tables  de  manière  qu'elles  donnent  im- 
snédiatement  le  tems  des  écli[:>ses  pour  les  oppositions  de  Jupiter,  où  l'équation 
dfi  la  lumière  est  par  conséquent  supposée  nulle:  de  là- jusqu'à  la  conjonction- 
elle  va  en  croissant,  son  maximum  étant  n::;-}-!^  m.  26,  ^s.;  et  de  la 
Ci3njonction   jusqu'à  l'opposition   eiie    Ta  en  ^  décroissant.  .  Son   argument  .  est 
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donc  la  distance  de  Jupiter  à  l'opposition,  ou  son  angle  de  commutation  Cr 
l'argument  dans  les  tables  de  M.  Delambre  est  Bzir  i8o°-|-C,  ou  distance  de 
Jupiter  a  la  conjonction,,  exprimée  en  dix-milliémes  de  36o°,  ce  qui  fait  2' g", 6. 
11  est  aisé  de  voir,  que  les  équations  de  la  lumière  ont  la  même  valeur  pour 
tous  les  satellites,  parceque  la  différence  de  leurs  dislances  est  ici  insensible. 
Soit  {Fi'g.  87.)  S  le  soleil,  i  la  terre,  i  le  Ireu  de  Jupiter  réduit  à 
l'écliptique,  S^zzr^  SiZziR,  tizzD:  on  pourra  prendre,^  sans  erreur  sensible, 
D   au   lieu  de  la  distance  vraie,  et  l'on  aura 

D  r=  y(R"  -f  r=^  —  2  Rr  cos  C)  =  R  V A  4-  ^  cos  B  -f  ~\ 
d'où  l'on  tirera,  en  exprimant  les  puissances  des  cosinus  par  les  cosinus  des  angles 
multiples,  et  en  développant  Jusqu'à  la  troisième  puissance  de  — ,  ce  qui  suffit. 

Si  Ton  nomme  a  et  y.  les  excentricités,  de  Jupiter  et  de  la  terre.  A,  S,  les 
anomalies  comptées  da  périhélie,,  a^  i,.  leurs  distances  moyennes  au  soleiljp 
on  aura,  en  négligeant  les.  carrés  des;  excentricités^. 

Rzza  (r  — a  cos  A)5,    rzzri;  —  7  cos  S  (§..  i38.)c. 
En  substituant  ces  valeurs,,  il;  viendrai 


5  cos  4  B 

64  c^ 


Dzzia  -\- 1-  — — -  —  a  cos  A(d  —  ;; ) 

'    4a    "^   64a^  ^  4  a         32  aV 

,             ^/              I    \          COS2B   /               iN     ,     cos  3  B 
+  COS  B     I  ■— -r ; !  1   • -1 

—  ■— -r  COS  A  cos  B  —  -—  (I  —  — —  ]  COS  A  cos  2B. 
4a  4a \  4aV 

+  7-^  cos  A  cos  3  B  —  ^-—-  cos  A  cos  4  B 
'    4  a*  64  a^^ 

(  I +-r— )  cos  S  — 7  (i  —  ---)cosScosB 

3.  a  \      '    16  ay  V  ôaV 

-4 ^  (  r r  jcos  s  cos  2  B  —  - — -  cos  s  cos  3  B  -| — --—  cos  s  cos  4  B. 

'    2aV,         2aV  8  a  '     16  a^  ^ 

Or  D,  converti  en  tems  de  la  lumière,  est  l'équation  dont  les  éclipses  à  la', 
distance  D  sont  vues  plus  tard  que  si  le  mouvement  de  la  lumière  était  instan- 
tané: donc,  D  et  a  étant  donnés  en  parties  du  rayon  de  l'orbe  terrestre  que 
la  lumière  parcourt  en  8  m..  i3,  2  s.  zz  ^q3'' ,  o.  y  on  n'a  qu'à  multiplier  tous 
les  termes  précédens  par  49^"?  ^y  ce  qui  donnera,  en  rejettant  les  termes  in- 
sensibles, V équation  de  la  lumière,, 
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,7z=:  iBôS'^oi  —  12a'',  54  »  cos  A 
4-s3'',75-|-  ^go'^Qi.cosB  —  aS'', 4^ •  cos 2 B -4-  2",28.eos3B  — 0^,27  .cos  4B 

—  o",  22  .  cos  A  cos  B  —  i'\  1 1  .  cos  A  cos  2  B  -j-  o",  22  .  ces  A  cos  3  B 

—  o",  80  .  cos  S  —  S'\  17  .  €os  S  cos  B  4-  o'',  80  ,  cos  S  cos  2  B 
. —  o",  1 1  .  cos  S  cos  3B,. 

Les  termes  qui  se  trouvant  dans  la  premiëre  ligne,  sont  renfermés  dans  Vé- 
qualion  A  des  tables  de  M,  Delambie.  Ceux  dans  la  seconde  ligne  forment 
Féquation  B,  autrefois  appelée  la  grande  équation  de  la  lumière.  Les  autres 
termes  composent  les  équations  A.B,  et  B.S.  Pour  rendre  toutes  ces  équa- 
tions additives,  on  a  retranché  de  chaque  époque  une  constante  qui  est 
pour  le  I  satellite  44' 1 6^5;  pour  le  II  1^39' o'',3j  pour  le  III  2^  54' 38",  79; 
fit  pour  le  IV  7^  25'  55". 

De  cette  manière  on  satisfait  au  mouvement  elliptique  de  Jupiter  et 
£ie  la  terre;  mais  les  perturbations  de  Jupiter  sont  trop  considérables,  pour 
pouvoir  être  négligées  dans  le  calcul  des  éclipses:  elles  sont  converties  en 
tems  dans  la  table  qui,  sous  le  titre  ,, Perturbations",  vient  immédiatement 
après  les  mouvemens  moyens.  Les  perturbations  du  rayon  vecteur  de  Jupi- 
ter, ô  R,  doivent  nécessairement  altérer  la  distance  de  Jupiter  à  la  terre,  et 
par  conséquent  influer  sur  Féquation  de  la  lumière:  elles  ont  été  réunies  k 
l'équation  A  qui   a  le    même  argument* 

Le  parfait  accord  qui  se  trouve  entre  la  théorie  des  équations  de  la 
lumière  et  les  observations ,  donne  lieu  à  des  réflexions  importantes  concer- 
nant le  mouvement  de  la  lumière.  L'aberration  annuelle  prouve  que  la 
vitesse  de  la  lumière  est  la  même  dans  toute  la  circonférence  de  l'orbe  ter- 
restre; la  grande  équation  de  la  lumière  B  nous  apprend,  que  cette  vitesse 
est  la  même  suivant  tous  les  diamètres  de  cette  orbite;  et  l'équation  /  fait 
voir,  qu'elle  est  encore  la  même  suivant  tous  les  diamètres  de  l'orbite  de 
Jupiter:  d'où  l'on  peut  conclure,  qu'en  général  la  vitesse  de  la  lumière  est 
sensiblement  constante,  et  qu'il  n'y  a  pas  de  différence  sensible  entre  la  lu- 
mière du  soleil  et  celle  des  étoiles. 

§.  317.  La  comparaison  du  calcul  des  éclipses,  corrigé  par  les  équa- 
tions précédentes,  avec  les  observations,  a  fait  découvrir  les  inégalités  réelles. 

»  1 
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On  aperçut  des  clifféreoces  qui  nécessitaient-' de  nom  elles  corrections  qu^on 
se  proposa  de  déterminer  par  les  observations;  mais  pour  diriger  ces  obseif- 
valions,  il  fallait  avoir  une  idée  de  la  cause  des  corrections,  afin  de  eon- 
naître,  si  non  leur  grandeur,  au  moins  leur  argument  et  leur  période.  La 
première  idée  qui  pouvait  se  présenter,  était  Texcentricité  des  orbites  des 
satellites;  mais  elle  est  trop  inconsidérable,^  pour  pouvoir  être  regardée  comme? 
k  seule  cause  des  inégalités,  indiquées  par  les  Oibser-vation«.  La  théorie  de 
la  lune  avait  fait  voir,  que  ce  satellite  éprouve  des  perturbations  fort  con- 
sidérables; et  il  était  aisé  de  voir  que  les  perturbai  ions  des  satellites  de  Ju- 
piter devaient  être  encore  plus  considérables,  puisqu'ils  forment  un  système 
de  quatre  corps,,  qui  agissent  l'un  sur  l'autre  à  laiLe  petite  distance.-  Gomme 
«elle  action  dépend  des  positions  relative*  des  satellites,,  sa  période  sera  te 
tems,  au  bout  duquel  tous  les  salellites  reviennent  à  la  même  situation  par 
rapport  au  soleil,  parcequ'on  n'observe  ordi.nair:€menL  que  les  éclipses-:  c'est 
donc  la  périole,^  dans  laquelle  chaque  sateiSite  a  iàit  un.  nombre  entier  de? 
révûluiions.  sjfnodiques.  Au  moyen,  des  valeui^s-  précédenfes.  (§>.  ^lo.)  oro 
îxouvera ,,  que  k  plu^  courts  période  qui  remplit  cette  condition  pour  les; 
trois  premiers  satellites,,  est  de  4'37  jours,  dans^  laqueMe  le  I  &it  à<  trës-pmïi 
près  ^^2  révolutions,  synodiques.,  Le  II  laS,.  et  le  III  6i  :.  le  IV  faisant  2 6^ 
révolutions  en  4^5  jours  i4h.  i3m.  la  période  est  moins  exacte  par  rapport 
a.u  lY.  Mais,  comme  sou  aclion.  est:  k  moinfr  considérable,,  à  cause-  de  sa 
distance  et  de  La.  petitesse  de  sa  masse,  et  qwe  la.  différence  est  moindre  qu'un) 
}our  et  demi,,  on  ^esi  tenu  à  la  période  de  ^'j  jours.-  On  s'en  servit  pour- 
former  des  équations  empiriques,  a.uxquelie&  on  a  enfin  s-ubsiitué  des  équa«- 
tions,  fondées  sur  la  théorie  de  la  gravitation,,  que  M.  is  Marquis  d©  Lapla- 
ce  a  données  dans  sa  mécanique  céleste..  Leurs  argumens  soni  composés; 
des  situations  de  chaq:ue  satellite  relativement  aux  autres,  aux  ap&ides  du  III 
€t  du  IV,.  et  au  noeud,  de  leurs,  orbites-  On  les  trouve  dans  les  tables  d^ 
M.  Delambre  sous  les  dénominati-ons,.  C,.  D,  E^  F,.  G,  H,  I,  K,.  L« 

§.  3 18.  Les  quatre  orbites  sont  sans  doute  elliptiques f  mais  celles 
e!es  deux  premiers  satellites  sont  trop  petites,  pour  qu'on  ait  pu  apereevoiiir 
leijr  excentricité.    Le  mouvement  des  satelli-te*  doit  être  le  plus  et  le  moin» 
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rapide  dans  le  périjove  et  dans  l'apcjove:  les  éclipses  seront  donc  observées 
plutôt  dans  le  premier  cas,  et  plus  tard  dans  le  second  cas,  que  d'après 
le  calcul;  et  ces  observations  serviront  à  déterminer  la  posilion  des  apsides. 
Suivant  Maraldi  l'apside  supérieure  du  IV  satellite  était  dans  10^  29°  22"  en 
1700,  avec  un  mouvement  annuel  de  -|-44' ^5^'.  La  plus  grande  équation 
au  centre  se  trouve,  comme  celle  du  soleil,  par  le  moyen  de  la  plus  gran- 
de diflférence  entre  les  mouvemens  moyen  et  vrai:  suivant  M.  Delambre  celle  du 
IV,  convertie  en  tems,  est  :=z55'aQ";  c'est  l'équation  C  des  tables.  La  plus 
grande  équation  du  III,  convertie  en  tems,  est  zn^'  23'\  ']  j  elle  forme  Vé- 
ijuation  D  des  tables. 
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CHAPITRE      ÏIL 
Eclipses    des    satellites, 

§.  319.  X-ie  plus  grand  usage  que  l'astronomie  pratique  tire  de  la 
théorie  des  satellites,  est  l'observation  de  leurs  éclipses ,  pour  déterminer  la 
longitude  géographique.  La  théorie  doit  donc  avoir  le  but,  de  fournir  le 
moyen  de  calculer  les  éclipses  avec  précision.  Ce  qui  précède,  suffit  pour 
calculer  la  conjonction  sjnodique,  ou  le  milieu  de  l'éclipsé.  Mais  pour  en 
déduire  l'instant  de  l'immersion  et  de  l'émersion,  il  faut  connaître  la  durée, 
ce  qui  suppose  les  mêmes  élémens  que  ceux  qui  sont  employés  pour  cal- 
culer les  éclipses  de  lune,  dont  les  principaux  jont  le  rajon  de  l'ombre  de 
Jupiter  dans  la  région  du  satellite,  l'inclinaison  àe  l'orbite  du  satellite  sur 
celle  de  Jupiter,  et  le  lieu  de  ses  noeuds.  Si  Ss^  2î,  (Fîg.  28.)  sont  les 
demi-diamètres  du  soleil  et  de  Jupiter,  SCs  sera  ia  moitié  du  cône  d'ombre, 
et  l'on  connaît 

S  s  zn  s,     3  î  zz:  î,   et  S  J  zz  a.  ^ 

Soit  donc  VM  une  partie  de  l'orbite  du  satellite,   V-uirw  le  rayon  de  l'om- 
bre,  et  JVmc  la  distance  connue  du  satellite  à  Jupiter:  cela  posé  on  aura 

^  ^        c"  r.'J  i         a .  i         -, ,,           ai                   (a-hc)i  —  es 
JL-ZZ ZZ.  :,     iu\  zz czz- ^ .    et 

50"  s —  t  s  t  s  —  t 

Jf.GV         {a-^c)i — es 

.uzn  -zz^ '- • 

C  J  a  . 

Comme  les  angles  sont  très -petits,  il  viendra 
Rayon  jovicentrique  de  l'ombre,  Yîv:zz 

Rayon  héliocentrique  de  l'ombre,  VSvzzvzz 


Rayon  jovicentrique  de  l'ombre,  VliJizia —        — 


JV  ac  9 

u    [a-+  c)  i  —  es 

SV  '  a^a-i-c)      • 

L'angle  an  sommet  C  est  —  =z  ,  et  eu  nommant  r  le  rayon  de  l'orbite 


CJ 
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de  la  terre,  on  aura  (§.  i53.)  szi^i&i'^ry.  /iz:  i' 33'',  4  .r,  C  m-.  i4'a7",6. 
Or  a  étant  z=5,  2.r>  il  vient 

§.  320.  En    nommant 
V  l'inclinaison  de  l'orbiie  du  satellite  sur   celle  de  Jupiter, 
a  la  distance  jovicentrique  du  satellite  au  Q,  ou   l'argument  de  latitude, 
p  la  latitude  jovicentrique  du^  satellite  an  dessus  de  orbite'  de  Jupiter,  on  aura 

sin  (3  zzi  sin  a  sin  v, 
ce  qui  donnera    aussi   la   latitude   héliocentrique  b.     En    effet,   les  sinus  des 
angles   visuels   étant   en  raison  inverse  des  distances,  on   aura  sm  o  zr  — ^ — ,* 

o  si) 

lia  différence  entre  Sv  et  SJzra  est  insensible:   on  aura  donc 

ce, 

sin  Z»  zz  —  sin  Gzz  -  sin  a  sin  v, 
a  a 

et  la  plus^.  grande  latitude   ou  inclinaison   héliocentrique    n  sera  donnée  par 

Mquatiors 

.-  c    . 

sm  w  n:  —  sin  v. 

a 

Fans  les  éclipses  la  longitude  Mliocenîrique  de  Jupiter  est  la  même  que  Ta^ 
longitude  jovicentrique  du  satellite  r  a  sera  donc  la  distance' héliocentrique 
de  Jupiter  au  noeud  de  son  satellite;- 

Soit  [Fig.  89.)  AVRB  la  demï-section  de  l'ombre  dans  la  région  du- 
satellite,  C  son  centre,  N  AB  le  plan  de  l'orbite  de  Jupiter,  NVR  l'orbite 
du  satellite:  la  ligne  droite  qui  joint  les  centres  du  soleil  et  de  Jupiter, 
sera  en  C  perpendiculaire  au  plan  AVRB,  N  sera  le  noeud  du  satellite,  et 
GA=zCV  =  i/.  Ayant  donc  mené  les  perpendiculaires  CjVT  à  NR,  et  Cm  àNB,. 
Cm  sera  le  sinus  de  la  latitude  jovicentrique  du  satellite  en  conjonction,  le- 
rayon  de  l'orbite  du  satellite  étant  pris  pour  unitéj  d'où  il  viendra 

Cm  =:  c  sin  (3  =za  siniè  me  sin  a  sin  v:- 
Le  mouvement  de  Jupiter  durant  une   éclipse^  étant  insensible,  on  aura 

GNMz=MCw  — V,  donc  CM-i:  C/m  cos  v-z:  C/n,. 
parceque  v  est  environ  3°.    En  faisant  l'angle  MCV:=Cp,   on  aura  (§.  3i8.) 

c  sin  a  sin  V  a  c  sin.  a  sin  v  .    ,-ir  "^   ^. 

cos  (D  = =  : n y  et  MVzziezzM  Sin  45: 

^  u  [a-hcjî —  es 

MV   étant  converti  en  tems  synodique    du  satellite,-  donnera  la  demi -durée 
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de  VéeVipse.  Ce  sont  les  équations  fondamentales  de  toute  la  théorie  des 
éclipses;  elles  serviront  à  déterminer  l'une  ou, l'autre  des  quantités  qu'elles 
renferment. 

§.   32ï.  Si    le  lieu   du   noeud   et  l'inclinaison    de  l'orhlte    sont  connus, 
les  formules   précédentes    donneront  la  durée  de  Téclipse,    et   par   conséquent 
Tinstant  de  l'immersion    et  de   l'émersion,    le  milieu    de  l'éclipsé   étaat  donné 
par  les  tables.     Les   quantités  a,  c,  i,  s,  a,  v,  donnent 
^ (a  -t-  c)  z  —  es  c  pin  a  sin  y 

u  — .       cos  a)  zz  " — : — " ,     e  -z  us\n(ï). 

et  la  révolution  synodique  T  donnera  le  teras  que  le  satellite  emploie  à  par- 
courir la  corde  2  e^  et  par  conséquent  la  durée  de  l'éclipsé,  t.  En  effet,  le 
satellite  parcourt  le  rayon  de  l'ombre  u,  ou-  l'angle  jovicentrique  y  (§.  3 18.) 
dans  le  tems  — — -  T,  qui   est  à   r  comme  u  est   à  la  corde   2  e:   on  a  dons 

et  w   étant  zz  -„ 

^  __  îtsin(p  ^ 

-77  c  ' 

En  retranchant  T  du  tems  de  la  vraie  conjonction  synodique,  et  en  l'y  ajou- 
tant, on  aura  l'instant  de  l'immersion  et  de  l'émersion,  qui  serait  d'accord 
avec  les  observations ,  si  le  satellite  disparaissait  et  reparaissait  au  moment 
où  son  centre  est  sur  la  circonférence  de  l'ombre.  Mais  la  pénombre  et  le  dia- 
mètre du  satellite  le  font  disparaître  peu  à  peu  :  d'où  il  résulte  nécessaire- 
ment, que  la  durée  dépendra  de  la  bonté  de  l'oeil  et  du  télescope.  Il  fau- 
dra donc  recourir  aux  observations,  pour  déterminer  la  durée  et  principale- 
ment le  tems  — -^  T  que  le  satellite  met  à  parcourir  le  rayon  u  de  l'om.bre, 
dans  les  éclipses  qui  arrivent  dans  le  noeud  même,  parceque  ce  teras  est  la 
base  du  calcul  de  toute  autre  éclipse.  Si  l'on  a  un  grand  nombre  d'éclipsés, 
observées  en  ditlérens  points  de  l'orbite  de  Jupiter',  on  choisira  celles  qui 
ont  duré  le  plus  longtems,  et  l'on  peut  supposer  qu'elles  sont  arrivées  dans 
le  noeud,  parceque  suivant  la  nature  des  maxima,  les  cordes  changent  insen- 
siblement près  du  centre  ou  du  noeud.  Si  donc  la  plus  longue  demi-durée, 
trouvée  ainsi  par  ex.périence,  ou  le  tems  que  le  satellite  emploie  à  parcou- 
rir tiy  est  appelle  ju,,  on  aura 
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(X  zz:  — —  T,   et  «  zz  -  36o°,   d'où   il  viendra 

ODO'*  T 

^ji'rrc  .  Tsinasinv  ,  2  e  . 

u  zn  C  u  zz:  — — —  ,     cos  Œ)  nz ,     elrri:  —  u-znaw,  sin  œ. 

§.  322.  La  détermination  de  la  durée  par  observation  suppose  qu'on 
a  observé  l'immersion  et  Témersionj  ce  qui  arrive  souvent  dans  les  éclipses 
du  III  et  du  IV  satellite,  rarement  dans  celles  du  II,  et  jamais  dans  celles 
du  I,  à  cause  de  sa  petite  distance  à  la  planète  qui  cachera  l'immersion  ou 
l'émersion,  quelle  que  soit  la  situation  de  la  terre.  Mais  il  est  aisé  de  voir 
que,  si  peu  avant  l'opposition  de  Jupiter  les  immersions  seules  ont  élé  visi- 
bles, on  verra  les  émersions  après  l'opposition,  la  terre  ayant  passé  de  l'autre 
côté.  Si  donc  le  tems  écoulé  entre  les  observations  des  immersions  et  des 
émersions  avant  et  après  l'opposition  n'est  que  d'un  ou  de  deux  mois,  de 
sorte  que  Jupiter  n'a  décrit  dans  l'intervalle  qu'un  arc  de  4" ,  on  peut  sup- 
poser que  les  immersions  et  les  émersions  sont  arrivées  à  la  même  distance 
du  noeud^  ce  qui  est  exact,  si  l'opposition  est  arrivée  dans  le  noeud  du  sa- 
tellite. Soit  {Fig.  65.)  5 Sa-  le  soleil,  iTr  Jupiter,  pVg  l'orbite  de  la  terre, 
OW  celle  du  I  satellite  dont  l'immersion  arrive  en  J,  l'émersion  en  /.•  PQ 
sera  l'arc  que  la  terre  décrit,  pendant  que  les  éclipses  sont  invisibles;  mais 
plus  loin  de  l'opposition,  de  P  vers  p  on  ne  verra  que  les  immersions  d,  l 
étant  caché  par  Jupiter ,  et  après  l'opposition  de  Q  en  ç  les  émersions 
seront  visibles.  Le  demi-arc  Vf  répond  à  l'angle  héliocentrique  PSF  ziz 
SPo"  —  SCcr,  SP<r  étant  le  demi  -  diamètre  apparent  du  soleil  rziiô'i'",  et 
SC(ri=:C=:2;47''-(§.  3i8.^;  d'où  il  suit  PSF  rr  î3' i4'\  angle  que  la  terre 
parcourt  en  5^22'i5'^  Quand  on  a  donc  observé  en  P  une  immersion  6^22' 
avant  l'opposition,  au  bout  de  10  4^'  la  terre  sera  déjà  en  Q,  où  les  émer- 
sions sont  visibles.  Or  la  révolution  synodique  du  I  satellite  étant  de  deux 
jours  à  peu  près,  on  pourra  observer  l'immersion  le  jour  de  l'opposition,  et 
peu  après  l'opposition  on  verra  l'émersion  qui  appartient  à  l'éclipsé  consécu- 
tive, de  manière  que  la  distance  de  Jupiter  au  noeud  n'a  changé  que  de  9'. 
On  peut  donc  regarder  l'émersion  comme  la  fin  de  la  même  éclipse  dont 
on  a  observé  le  commencement,  et  le  tems  écoulé  entre  les  deux  observations, 
t',  est  égal  à  une  révolution    synodique   T  plus  la  durée  de   l'éclipsé  r,   la- 
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quelle  sera  par  coHséquent ,  t  =r  t'  —  T.  Si  le  tems  t'  renferme  n  réroK.-ti- 
ons,  on  ai  ra  rrrrr'  —  nT.  La  plus  grande  Valeur  de  t,  trovivée  par  ce  pro- 
cédé,   donnera  la  demi-durée  }i   des  éclipses   qui  arrivent  dans  le   noeud. 

§.  JaS.  Les  éclipses  des  satellites  de  Ji'piter  ne  sont  pas  seulement 
utiles  relativement  à  la  déîerminalion  de  la  théorie  de  ees  astres  et  des  Ion* 
gitudes  géographiques  des  lieux  de  la  terrej  mais  elles  peuvent  encore  servir 
à  vérifier  la  théorie  de  Jupiter.  Soit  {F ig.  90.)  le  soleil  en  S,  Jupiter  en 
I,  la  terre  en  T,  le  satellite  en  L  au  milieu  de  l'éclipsé  qui  arrive  dans  le 
noeud,  ensorte  que  SIL  est  une  ligne  droite.  Le  milieu  entre  les  deux  di- 
gressions du  satellite  de  Jupiter,  qu'on  a  observées  au  moment  de  l'immer-* 
tion  et  de  l'émersion,  donne  la  digression  ITLizzî  dans  la  conjonction  L. 
Si  donc  le  satellite  est  observé  après  dans  sa  plus  grande  digression  ITDii:e, 
•n  a  IDTrzgo^  donc 

ID  =  ITsin£=ILj     sinILT=:  î^^  sin  3  ==  -— . 

'  IL  sin  £ 

Connaissant  donc  STIî=:7  et  ST=:r,  on  aura  dans  le  triangle   ITS, 

*•  «sîn  y 
SIT  =  ILT4-Ô,     81=— --~,    et  IST=ï8o«  — SIT~7, 

'  sin  a  I  T 

ce  qui  donne  le  rayon  vecteur  de  Jupiter  SI,  et  sa  longitude  hélipcentrique 
=  i8o« -i- O  —  IST  =  O -I- V  4- ô  +  ÏLT. 
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■ III'-  _  '       ,111.1        II  ■■ 

CHAPITRE      IV, 
Les   autres   èlêmens    des    s  at  ellite  s, 

§.  394.  Lia  méthode  ordinaire  qui  consiste  à  déterminer  rinclinaîsoa 

y  par  la  plus  grande  latitude,  n'est  guères  applicable  ici,  parcequ'il  est  diffi- 
cile de  convertir  la  latitude  géocentrique  du  satellite  en  jovicentrique  j  le« 
éclipses  présentent  un  moyen  plus  simple.  Les  éclipses  dont  la  durée  est  la 
plus  longue  m  2  ju. ,  donnent  à  peu  près  le  noeud  du  satellite  (§.  320.)  ;  le 
résultat  sera  plus  exact,  si  l'on  a  observé  deux  éclipses  de  même  durée 
avant  et  après  le  noeud,  le  milieu  entre  les  deux  longitudes  héliocentriquei 
de  Jupiter  donnant  celle  du  noeud.  On  connaît  donc  la  distance  du  satelli- 
te au  noeud,  a,  dans  toute  autre  éclipse  dont  on  aura  observé  la  durée  :i=t, 
d'où  l'on  tirera  (§.  3ai), 

.        .  T  ,      .  9 'TT  PL  COS(P 

sin(h:z:  —  ,    et  sm  v  zr  — — — -' 

^        a  jm  *  T  sin  a 

Les  éclipses  les  plus  favorables  à  cet  effet  sont  celles  des  limites,  où  t  et  ^ 

ont  leurs  plus  petites  valeurs,  a  étant  rgo*,  ce  qui  donne  sinvz •■■  » 

Dès    que  Tinclinaison    a  été   déterminée   par    les  éclipses    qui  arrivent 

près  des  limites,  le  noeud  se  trouvera  plus  exactement  au  moyen  des  éclipses 

près  du    noeud,    où  sin  cj)   est  à  peu    près  zz:  1  :    on  trouvera   l'angle   a  qui 

donne  le  noeud,    par  l'équation 

2  7r  /x  cos  (D 
sin  a  :zz —. 

T  sin  y      • 

Suivant  les  observations  de  Maraldi ,  les  inclinaisons  du  I  et  du  IV 
satellites  sont  constantes,  la  première  de  3°  18' 38",  la  seconde  de  ^i'^àô';  l'in- 
clinaison du  II  est  variable  de  2"  4^'  à  3'*  4^'»  dans  une  période  de  3o  ans; 
celle  du  III  varie  de  3*  af  4  3^  aS'  b'j^''  dans  la  période  de  i32  ans. 

■  # 
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Suivant  les  observations  de  Wargentin,  les  noeuds  ascendans  des  qua- 
tre satellites  ont  été  en  1760  renfermés  entre  io^i3'*45'  et  10^  ib°  âg'.  Les 
noeuds  du  II,  du  III,  et  du  IV,  paraissent  avoir  un  mouvement  annuel 
de  -j- 2' d', -f- 3" ,  et  -j-4'i5''.  Il  résulte  de  tout  cela,  que  les  plans  des 
quatre  orbites  coïncident  à  peu  près  avec  l'équateur  de  Jupiter  (§.    166.). 

Quelque  petite  que  soit  l'inclinaison  des  orbites,  elle  ne  laisse  pas 
d'altérer  sensiblement  la  durée  des  éclipses.  La  plus  grande  durée  dans  les 
noeuds  ne  dépend  pas  de  l'inclinaison,  mais  seulement  de  la  distance  et  du 
mouvement  des  satellites ,  c'est  à  dire  de  la  section  de  l'ombre  et  de  la  vi- 
tesse avec  laquelle  les  satellites  la  traversent.  La  plus  grande  demi-durée  des 
éclipses  est  ' 

pour   le  I,  pour   le  II,  pour  le  IIÏ,  pour  le  IV, 

I  h.  7  m.  02  s.  I  h.  26  m.  3  s.  1  li.  4^  m.  5o  s.  2  li.  22  m.  25  s. 
Dans  les  autres  positions  la  durée  dépend  de  l'inclinaison  et  de  la  dis- 
tance au  noeud.  Aux  limites  la  durée  est  un  minimum,  variable  pour  le 
II  et  le  III  à  cause  des  variations  de  l'inclinaison,  et  nulle  pour  le  IV  qui 
n'est  pas  éclipsé  à  une  distance  considérable  des  limites.  Les  demi-durées  aux 
limites  sont 

pour  le  I,  pour  le  II,  pour  îe  III, 

1  h.  3  m.  45  s.  1  h.  2  m.  21  s.  à  I  h.  16  m.  5  s.  4^  i^*  ^7  ^'  ^  ^  ^'  ^  ^^"  ^^  ^-^^ 
Pour  trouver    la  distance    au  noeud ,    a,  à  laquelle    le  IV  n'est    plus  éclipsé, 

en  na  qua  taire  tiizzo,  ce  qui  donne  sin  Ozzio,  et  sin  a  zz; ,   Kn  tai- 

T  Sin  V 

sant  Tzziôj.  18  h.  5  m.  7  s.  ju.  zz:  2  h»  22' 25''^,  vzi:2'^36',  on  trouvera 
azi:55*'ii.  Pour  les  trois  premiers  satellites  on  trouvera  sin  a  ^  i ,  d'oii  il 
suit  qu'ils  sont  éclipsés  dans   chaque  révolution, 

§.  325.  Il  nous  reste  à  déterminer  les  époques.  Toutes  les  inégalités 
étant  maintenant  connues,  chaque  observation  exacte-peut  servir  à  cet  eflet. 
Si  l'on  applique  au  lieu  vrai,  trouvé  par  l'observation,  toutes  les  équations 
précédentes  avec  le  signe  opposé,  on  aura  pour  le  même  instant  la  longitude 
moyenne  ou  l'époque.  Comme  les  éclipses  sont  l'objet  principal  de  cette  théo- 
rie, l'époque  sera  l'instant  d'une  conjonction  moyenne.  Ces  époques  sont  ren- 
fermées dana  la  première  table  de  chaque  satellitej  depuis  i^oa  jusqu'à  1840» 
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En  comparant  les  époques  et  les  moyens  mouvemens  des  trois  premiers 
'    satellites,  M.  Lapîace  a  découvert  une  loi  si  simple,  qu  elle  est  peut-être  uni- 
que   dans   Tastronomie.     En   nommant   I,  II,  III,    les  longitudes  moyennes  de 
ces  satellites,   A,  B,  G,   leurs  moyens  mouvemens  périodiques  ou  synodiques 
dans  un  tems  donné,  on  trouvera  constamment    • 

A-l-2Czi:3B,  et  I -|- 2  .  ÏII  =:3  .  H-f- i8o». 
Ces  équations  sont  si  exactes,  que  les  petites  différences  qui  pourront  se  trou- 
ver, doivent  être  attribuées  aux  erreurs  d'observation,  ou  aux  oscillations  que 
les  valeurs  actuelles  font  des  deux  côtés  de  ces  valeurs  moyennes.  Il  faut  donc 
croire  que  cette  parfaite  égalité  a  une  cause  physique  qui  la  conservera,  mal- 
gré les  petites  oscillations  qui  peuvent  y  avoir  heu.  D'après  cette  belle  décou- 
verte ,  les  trois  premiers  satellites  de  Jupiter  forment  un  système  isolé  qui 
servira  à  expliquer  les  circonstances  principales  de  leurs  mouvemens.  Il  en 
suit  d'abord  que  les  trois  satellites  ne  pourront  jamais  être  éclipsés  à  la  fois, 
parcequ'alors  il  serait  I  =z  II  z=:  III,  ou  1-^2.111  —  3.11,  ce  qui  est  impos- 
sible en  vertu  de  la  seconde  équation.  Il  en  suit  encore  que  les  inégalités 
réelles  de  ces  trois  satellites  auront  à  peu  près  les  mêmes  loix  et  les  mêmes 
périodes,  ainsi  qu'on  l'a  vu  (§.  317.).  Du  reste  on  voit  que,  si  la  seconde 
équation  a  eu  iieu  une  fois,  la  première  est  le  garant,  qu'elle  aura  toujours  lieu. 

§.  326.  Puisque  les  diamètres  apparens  des  satellites  sont  trop  petits, 
pour  être  mesurés  avec  des  micromètres,  il  a  fallu  chercher  d'autres  moyens 
pour  déterminer  leur  grosseur.  Si  l'on  pouvait  observer  exactement  les  deux 
instans,  quand  le  satellite  commence  à  perdre  sa  lumière,  et  quand  il  dispa- 
raît tout -à- fait,  on  connaîtrait  le  tems  que  son  diamètre  met  à  entrer  dans 
l'ombre,  ou  son  centre  à  décrire  une  corde  de  son  orbite,  égale  à  son  diamè- 
tre, d'où  l'on  conclurait  la  grandeur  jovicentrique  de  ce  diamètre.  Mais  il 
est  aisé  de  voir,  que  ces  observations  donneront  le  diamètre  trop  petit:  les 
conjonctions  géocentriques  du  satellite  avec  Jupiter  offrent  un  moyen  plus 
sûr.  Ayant  observé,  dans  les  passages  du  satellite,  les  instans  du  contact  in- 
térieur et  extérieur,  tant  dans  l'immersion  que  dans  Témersion ,  on  aura  le 
tems  que  le  satellite  emploie  a  décrire,  par  son  mouvement  géocentrique,  une 
corde  égale  à  son  diamètre.  Pour  en  déduire  la  corde,  il  faudrait  calculer,  par 
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le  moyen  des  mouvemens  de  Jupiter,  de  son  satellite,  et  de  la  terre,  la  vi- 
tesse relative  du  satellite  par  rapport  à  Jupiter.  Mais  on  parviendra  plus  faci- 
lement au  but,  en  observant  encore  Tintervalle  entre  l'immersion  et  l'émersion, 
ou  le  tems  que  le  satellite  a  employé  a  parcourir  une  corde  du  disque  de 
Jupiter,  ce  qui  étant  comparé  au  tems  écoulé  entre  les  contacts  extérieur  et 
intérieur,  donnera  le  rappoit  de  cette  corde  au  diamètre  du  satellite.  Le  plu» 
souvent  les  satellites  passent  à  peu  près  par  le  centre  de  Jupiter,  ensorte  qu'on 
a  immédiatement  le  rapport  des  diamètres  de  Jupiter  et  du  satellite.  En 
d'autres  cas ,  il  faudrait  connaître  la  distance  de  la  corde  au  centre  de  Jupi- 
ter, ce  qui  n'est  pas  facile.  Ordinairement  le  satellite  va  le  long  d'une  de» 
bandes,  parallèles  à  l'équateur  de  Jupiter,  dont  la  distance  au  centre  se  trou- 
Tera  plus  facilement.  Le  moyen  le  plus  simple  et  le  plus  sûr  paraît  le  suivantr 
on  choisira  d'un  grand  nombre  de  pareilles  observations,  celles  qui  donnent  le 
plus  grand  rapport  de  la  durée  du  passage  à  celle  de  l'immersion  ou  de  l'é» 
mersion,  et  l'on  prendra  cela  pour  un  passage  par  le  centre.  On  conçoit  qu'en 
général  on  ne  peut  pas  s'attendre  à  une  grande  précision,  cl  l'on  ne  sera  pas 
étonné  du  peu  d'accord  qui  se  trouve  entre  les  diamètres  mesurés  par  Cassini 
et  autres  astronomes.  Suivant  Schroter  les  diamètres  par  rapport  à  Jupiter  sont, 

celui  du  1=:;^,    du  II  =  r^  ,    du  111=:  4»     ^"1^=^; 

ainsi  le  II  serait  le  plus  petit,  le  III  le  plus  grand,  le  IV  un  peu  plus  grand 
que  le  I.  Le  diamètre  apparent  de  Jupiter  à  sa  moyenne  distance  étant  3j", 
l'angle  sous  lequel  nous  voyons  les  satellites,  serait  environ  i''j  et  le  vrai  dia- 
mètre de  Jupiter  étant  onze  fois  plus  grand  que  celui  de  la  terre,  les  diamè- 
tres des  satellites  par  rapport  à  la  terre  seraient,  I=^|)  1^  =  1»  Ï^^^^S» 
IV  zz^,  et  leurs  volumes  par  rapport  à  la  lune,  1 1^:1,7;  11  =  1;  III  zz  5,3; 
IVzzi,8.  En  combinant  ces  valeurs  avec  les  distances  des  satellites  à  leur 
planète  principale  {$.  3ii.)>  on  trouvera  que  leurs  diamètres,  vus  de  Jupiter, 
«ont,  Izz  33' 16",  11=  17' i3",  III  zr  18' 69",  IV  1:^7' 32";  le  ï  paraissant  égal 
à  la  lune,  le  II  et  le  III  un  peu  plus  grand  que  la  moitié,  et  le  IV  presque 
un  quart  de  la  lune.  Ces  quatre  lunes  présentent  aux  habitans  de  Jupiter  de» 
spectacle*  d'une  variété  prodigieuse,  à  cause  de  la  rotation  rapide  de  Jupitei, 
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de  la  courte  (h>rée  des  péiioJes  des  salelliles,  et  des  éclipses  qui  arrivent  près» 
que  tous  les  jours. 

§.  327.  Le  satellite,  en  passant  entre  Jupiter  et  le  soleil,  projette  sur 
Jupiter  une  on\bre  qui  se  voit  distinctement  avec  de  bonnes  lunettes,  et  qui 
doit  nécessairement  être  plus  petite  que  le  satellite.  Si  Jupiter  est  en  même  tems 
près  de  son  opposition,  le  satellite  cachera  à  la  terre  son  ombre.  On  sait  que 
la  lumière  des  satellites  est  très-variable,  d'où  il  faut  conclure,  qu'ils  tournent  sur 
un  axe,  et  que  leur  surface  est  couverte  détaches,  dirigées  tantôt  vers  la  terre, 
tantôt  de  l'autre  côté.  Une  autre  expérience  ne  laisse  aucun  doute  sur  cette 
rotation.  Lorsqu'un  satellite  passe  sur  le  disque  de  Jupiter,  sa  lumière  se  con- 
fond avec  celle  de  la  planète,  et  il  est  difficile  de  le  distinguer  par  son  éclat 
un  peu  plus  fort.  Cependant  le  IV  satellite,  dans  chaque  passage  sur  Jupiter, 
paraît  comme  une  tache  noire  dont  on  ne  voit  rien  dans  d'autres  situations 
de  ce  satellite  (*).  Il  s'en  suit  que  le  IV  satellite  tourne  constamment  le 
même  côté  vers  Jupiter,  et  que  par  conséquent,  à  l'instar  de  la  lune,  il  tourne 
»ur  son  axe  dans  le  même  tems  oia  il  fait  une  révolution  autour  de  Jupiter, 

Le  V  satellite  de  Saturne  offre  un  phénomène  tout  semblable.  Il  est 
toujours  visible,  quand  il  se  trouve  à  l'occident  de  Saturne^  mais  du  côté  orien- 
tal il  disparaît  entièrement ,  comme  s'il  était  éclipsé  ou  couvert  par  un  nua- 
ge, ou  du  moins  sa  lumière  devient  extrêmement  faible  (^).  Il  serait  difficile 
d'expliquer  ce  phénomène  autrement,  qu'en  supposant  que  la  moitié  de  sa 
eurface  est  de  nature  à  réfléchir  très-peu  de  lumière,  et  que  ce  côté  est  con- 
•tamment  dirigé  vers  la  terre  et  le  soleil,  pendant  qu'il  décrit  la  partie  orien= 
taie  de  son  orbite,  et  qu'il  tourne  vers  le  soleil  le  côté  opposé  qui  est  plus 
lumineux,  dans  la  partie  occidentale  de  l'orbite:  d'où  il  suit  le  même  résul- 
tat, que  ce  satellite  a  une  rotation  parfaitement  égale  à  sa  révolution^  résultat 
qui  a  été  entièrement  confirmé  par  les  observations  de  M.  Herschel.  Schro- 
ter  a  découvert  des  taches  sur  tous  les  satellites  de  Jupiter,  et  des  variations 
périodiques  de  la  lumière  des  cinq  anciens  satellites  deSaturne^  et  après  avoir 
•uivi  cet  objet  avec  le  plus  grand  soin,  il  a  trouvé  le  résultat  remarquable,  que 


(ij  Aeiiton.  i'hil,  Hat.  ^rmt.  Math,  Lih.  lÀl.  ^rof.  XVU. 
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ces  neuf  satellites,  ainsi  que  la  lune,  tournent  sur  un  axe  précisément  dans 
le  tems  d'une  révolution  autour  de  leur  planète  (^).  Parmi  les  i8  satellites 
que  nous  connaissons,  il  y  a  donc  dix  qui  suivent  cette  loi:  quant  aux  huit 
autres,  leur  rotation  nous  est  inconnue.  Il  ne  paraît  donc  admettre  aucun 
doute,  que  c'est  une  loi  de  la  nature,  commune  à  tous  les  satellites  du  sys- 
tème solaire. 


(l)  V»f.  ^llgem.  gsogr.  Ephemer.  csn  Zaoh,  I.  Band,  1,  St.  pag.  i3l. 
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CHAPITRE      V. 


Les  Satellites   de  Saturne   et  d'U r anu s\ 

§.  328.  J_Jes  périodes  et  les  moyens  mouvemens  des  autres  satellites  sont 
tîéterminés  de  la  même  manière  que  ceux  des  satellites  de  Jupiter,  avec  cette  dif- 
férence, qu'on  ne  peut  pas  se  servir  des  éclipses  qui,  à  cause  de  leur  grande 
distance,  sont  invisibles.  Ayant  observé  deux  fois  de  suite  la  plus  grande  di- 
gression du  satellite  à  Torient  ou  à  Toccident  de  Saturne,  on  connaît  sa  pério- 
de assés ,  pour  pouvoir  la  déterminer  plus  exactement  par  la  comparaison 
d'observations  fort  éloignées  l'une  de  l'autre.  Cette  méthode  ne' donne  que  les 
mouvemens  moyens}  leurs  inégalités  et  les  mouvemens  vrais  dans  chaque  partie 
de  l'orbite  sont  encore  inconnus.  En  mesurant  avec  le  micromètre  les  dis- 
tances à  la  planète  dans  les  plus  grandes  digressions,  on  a  les  rayons  des  or- 
bites en  parties  d'un  degré,  ou  de  Saturne,  ou  de  son  anneau.  Jusqu'à  présent 
'on  connaît  les  élémens  suivans. 


I 

Révolution   pério- 
dique 

Révolution  synodique 

Mouvement 
diurne 

Mouvement 
horaire 

0/.  22^3/.  32^^,9 

38i^5i'.53^ 

1 5°.  54^40''. 

II 

I.     8.  53.     8,  9 

262,  43.  38/ 

10.  56.  49. 

ni 

I.  11.  18.  26,  222 

1-^.21^18'.  54^,778 

190.  4l'  52. 

7.  56.  45. 

IV 

2.  17.  44.  5i,  177 

2.    17.  45.  5i,  oi3 

i3i.  24.  42- 

5.  28.  32. 

V 

4.  12.  26.  II,  100 

4.    12.   27.  55,  239 

79.  4i.  25. 

3.  19.  14. 

Vï 

i5.  22.  4ï-  i3,  o52 

i5.    23.   i5.  20,  175 

22.  34.  38. 

0.  56.  l'j. 

VII 

79.    7.  53.  4^,  778 

79.    22.     3.  12,  883 

4.  32.  17. 

0.  1 1.  21. 
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Epoque  pour 

17B8 

I 

2^    5°.     l'. 

12" 

II 

10.     7. 28. 

4H. 

iil 

7.  22.  32. 

4 

iV 

8.     2.    2, 

39. 

V 

4.  15.34. 

ib. 

I 

5.     I.    2. 

4^. 

vil 

6.  18.    5. 

5'>. 

Rayons     des     orbites     en 


l 

secondes 

28' 

,669 

36, 

7^'9 

43, 

5 

.6, 

0 

7«. 

0 

.80, 

0 

r>  2  2 , 

5 

demi  diam.  de  l'anneau  suivant 


Bradley 


2,097 
2,6  6 

3,752 
8,698 

'5,.>'48 


Cassini 


1.9^ 
2, 5o 

3,5o 

8,00 

'4-  00 


la  théorie 


1.93 

2,49 

3,47 
8,00 

23,22 


demirdian 

1e   %  suiv 

Bra'Upy 


4.P9^ 
6,  i6 

«,7'4 
20,29:. 

5g,  t54 


Le    I  satellite    paraît    à  M.    Herschel    beaucoup    plus    petit  que  le  II,    et  les 
deux  orbites  sont  à   peu   près  dans  le  plan  de  l'anneau  O^      - 

Les  nombres  de  la  2.  et  5.  colonne  de  la  dernière  table,  savoir  43'', 5 
etc.  1,93  etc.  ont  été  calculés  sur  la  troisième  loi  de  Kepler.  On  a  pris 
pour  base  la  distance  du  VI  satellite,  qui  a  été  trouvée  par  observation  =: 8, 
d'où  l'on  a  conclu ,  par  le  moyen  des  périodes  dans  la  i.  colonne  de  la 
première  table ,  les  distances  i .  93  etc.  qui  ont  été  converties-  en  secondes, 
en  supposant  le  diamètre  de  l'anneau  =  45''.  L'accord  qui  se  trouve  entré 
les  nombres  de  la  4.  et  de  la  5.  colonne  ,  sont  une  nouvelle  preuve  de  la 
généralisé  des  lois   de   Kepler. 

§,  32g.  Pour  déterminer  ïincUnaîson  des  orbites,  on  peut  se  servir  de 
la  méthods  suivante,  au  lieu  des  éclipses.  Lorsque  le  plan  d'une  orbite 
passe  par  l'oeil,  la  terre  étant  dans  la  commune  section  de  cette  orbite  et 
de  l'écliplique,  le  satellite  paraîtra  décrire  une  ligne  droite.  A  mesure  que 
la  terre  s'éloigne  du  plan  de  l'orbite,  elle  prendra  la  forme  d'une  ellipse  qui 
s'élargit  de  plus  en  plus  pendant  trois  mois:  alors,  la  terre  étant  à  90°  du 
noeud  de  l'orbite  sur  l'écliptique,  l'ellipse  sera  la  plus  ouverte,  et  le  petit 
axe  sera  au  grand,  comme  le  sinus  de  l'inclinaison  y  de  l'orbite  sur  l'éclipti- 
que  est  à    l'unifé.     Ayant    donc  mesuré,    à  cette  époque,    la   plus  grande  et 

(i)  Account  qfthe  dlscoven  ^J  a  sixth  and  sevcnth  satellks  ofthe  planet  Satum,  dans  leiFhilos.. 
Transact.  F'oL  L£XX.  no.  L. 
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h 
la  'ç\ns  petite  distances  du  satellite  à  Saturne,    a  et  b,    on  aura  srn  v  =z  —  ■• 

Puisque  l'oibite  de  Saturne  est  inclinée  sur  l'écliptique  sous  l'angle  de  deux 
<legrés  et  demi,  l'inclinaison  de  l'orbite  du  satellite  relativement  à  l'orbite 
<le  Saturne  ne  peut  pas  différer  sensiblement  do  v.  Les  observations  don- 
nent pour  le  III,  IV,  V,  et  VI,  à  très- peu  près  b-zn'^a,  d'où  il  suit 
v=:3o**j  l'inclinaison  du  VII  est  suivant  Cassini  :=  i5°.  Un  moyen  plus 
simple  est  de  comparer  les  satellites  avec  l'anneau  de  Saturne.  On  a  trouvé 
que  les  six  premiers  satellites  circulent  dans  le  plan  de  l'anneauj  que  leurs 
orbites  sont  des  lignes  droites  en  même  tems  que  l'anneau^  qu'elles  devien- 
nent ensuite  des  ellipses  qui  s'ouvrent  et  se  rétrécissent  exactement  comme 
l'anneau:  d'oii  il  suit,  non -seulement  que  leurs  inclinaisons  sont  égales  à 
celle  de  l'anneau,  mais  que  leurs  noeuds  coïncident  aussi  avec  les  noeuds  de 
l'anneau.  Cette  coïncidence  est  remarquable:  elle  doit  nécessairement  avoir 
une  cause  physique,  et  peut  jetter  de  la  lumière  sur  le  phénomène  dont  il 
a  été  parlé  précédemment,  que  les  satellites,  ainsi  que  l'anneau,  tournent 
constamment  le  même  côté  vers  Saturne.  Suivant  Lalande  l'inclinaison  du 
VU  satellite  est  sur  l'orbite  de  Saturne  zn  2,1'^ ô^.'i.' ,  sur  l'écliptique  i:z  24^45', 
et  sur   le   plan   de  l'anneau  :=:i2''i4'« 

§.  33o.  On  vient  de  voir  que  les  noeuds  des  six  premiers  satellites 
coïncident  avec  ceux  de  l'anneau  dans  6^20'*  i§.  161.).  La  position  de  l'or- 
bite du  VII  peut  être  déterminée  de  la  manière  suivante.  Puisque  chaque 
ligne  droite  coupe  une  ellipse  en  deux  points,  et  une  autre  droite  en  ua 
seul  point,  et  que  le  grand  axe  de  l'anneau  passe  constamment  par  le  cen- 
tre de  Saturne  et  de  l'orbite  du  satellite,  il  est  évident  que  le  satellite,  dans 
chaque  révolution,  traversera  deux  fois  la  prolongation  du  grand  axe  de 
l'anneau,'  quand  son  orbite  paraîtra  elliptiique.  Ces  deux  points  d'intersection, 
étant  situés  des  côtés  opposés  de  Saturne,  approcheront  du  centre  de  Saturne, 
à  mesure  que  l'ellipse  de  l'orbite  se  rétrécit;  et  ils  finiront  par  coïncider  au 
centre,  lorsque  l'orbite  deviendra  une  ligne  droite.  Comme  il  est  souvent 
impossible  d'observer  les  points  d'intersection,  il  suffira  de  mesurer,  quelques 
j,ours  avant  et  après  le  passage  par  l'axe  de  l'anneau,  la  dislance  du  satellite 
à  l'axe  et  au  centre  de  Saturne,   pour  déterminer,  au  moyen  d'une  interpo- 
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lation ,  l'instant  du  passage  et  la  distance  du  point  d'intersection  au  centre 
de  Saturne.  Ayant  répété  ces  observations  pendant  plusieurs  révolutions,  oit 
trouvera  enfin  l'instant  où  la  dislance  des  points,  d'intersectioa  était  nulle,, 
et  que  par  conséquent  la  terre  était  dans  le  plaa  de  l'orbite.  En  ajoutant 
iSo°  à  la  longitude  géocentrique  de  Saturne,  qu'oa  pourra  aisément  calculer 
pouj  cette  époque,  on  aura  la  longitude  saturnocentrique  de  la  terre  Soient 
(Fig.  91.)  SR,  AB,  EL,  les  plans  des  orbites,  de  Saturne,  du  satellite,  et 
de  la  terre:,  la  terre  a  été  au  tem&  de  Tobservation  en  T,  et  N  est  le  noeud 
ascendant  de  l'orbite  du  satellite  sur  celle  de  Saturne.  Connaissant  la  longitude 
saturnocentrique  des.  points  T  et  C,  le  dernier  étant  le  noeud  ascendant  de- 
l'orbite  de  Saturne  sur  l'écliptique,  et  par  conséquent  l'arc  CT,  l'angle; 
D  CT  m  2"  3o' ,  DNTrr22°43  (§.  32g.\  on  calculera  GN..  Ayant  élevé  \m. 
perpendiculaire  TD  sur  l'orbite  de  Saturne,    on  aura 

tang  G  D  zn  tang  G  T  coa  D  G  T,    et  sin  D  T  —  sin  GT  sin  D  G  T,, 
d'où  l'oa  tirera 

sh,DN=i:-^^^,     et   CN-GD  +  DN5: 

en  ajoutant  GN  à  la  longitude  du  noeud  de  Saturne  G „  on  aura  la  longitude 
saturnocentrique  du  noeud  N..  Suivant  Lalande ,  en  i^j^S  la  longitude  du; 
noeud  ascendant  du  VU  satellite  sur  l'orbite  de  Saturne  était  =  4^28°2o'5, 
sur  l'écliptique  zz:  4^  25°  5',  sur  le  plaa  de  l'anneau  =z  7/ ô^Si'j  avec  xxït 
mouvement  annuel   de  —  4  47^'' 

§.  33 1.  Les  révolutions  synodiques,  des  satellites.  d'Uranus,  sont  suivant 
M'.  HerscheL 

I  =1  5-^'  2 1  ^  25'j         II  —  8^'  I  6^  56'  5'\  2  ,     III  ==  i o"^*  23^ 4^3 
IY=:=i3^'i  1^8' 59-3  V=z3b^'i^49'3  VI:=ii07"^  i6'^4o'.. 

Le  demi-diamètre  apparent  de  l'orbite  du  IV  dans  la  moyenne  distance  d'U- 
ranus  au  soleil  est  suivant  le  même  observateur  iz:  44"?  ^3  3  d'où  l'oa  cal- 
culera, avec  les.  périodes,  précédentes,  suivant  la  troisième  loi  de  Kepler,  les 
demi-diamètres,  apparens  des  autres  orbites,. 

I=:25'',53  II=:33'',093  111  =  38' ,573  IV  =  44",^33  V=88'',463  VI  =  i72'',92- 
Conséquemment  les  rayons  de  leurs  orbites   sont  eu  demi-diamètres  d'iiranus^ 

Ï=i3^       11— i6,5i     111=19,253  IV  — 221       V=z44,253,   VI=zb6,5. 
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î^orbite  du  IV  satellite  est  sensiblement  allongée,  ensorte  que  sa  plus  grande 
distance  à  Uranus  ne  va  par  fois   qu'à  34"  ou  35''  au  lieu   de  44 '• 

L'inclinaison  du  IV  est  de  89^30'  ou  90"*  3o',  le  noeud  ascendant  à 
5^21*  ou  8^9^,  suivant  qu'on  supposera  le  satellite  direct  ou  rétrograde. 
L'orbite  du  II  paraît  avoir  la  même  position.  Ces  deux  satellites  sont  se- 
lon toute  apparence  aussi  ou  plus  grands  que  ceux  de  Jupiter,  et  ils  ont 
été  éclipsés  en  '179Q  ou    1818    C^).. 


Gii  ehilQS.  Transact.  FoL  L2LXF11I.  pag.  SjS.  suie.. 
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CHAPITRE.      ï. 

Propriétés    générales   des  Comètes, 

§.  332^.  v-^e  qui  a  été  jusqu'ici  le  sujet  de  cet  ouvrage,  comprend 
un  plus  grand  nombre  de  corps  célestes,  que  ceux  qui  composaient  naguère 
tout  le  système  solaire  connu.  Pendant  longtems  on  ne  connut  que  le  soleil, 
la  lune,  et  cinq  planètes j  et  les  plus  grands  efforts  de  Tesprit  humain,  des 
observations  innombrables,  des  calculs  et  des  découvertes  étaient  nécessaires, 
pour  acquérir  dans  l'es'pace  de  deux  mille  ans,  une  connaissance  assés  juste 
et  exacte  du  vrai  mouvement  de  ce  petit  nombre  de  corps  célestes.  Et 
quel  est  le  fruit  de  ce  travail  d'une  suite  de  siècles,  dont  le  commencement 
se  perd  dans  la  nuit  des  tems,  d'un  travail  auquel  les  sages  de  tous  les  âges 
et  de  tous  les  climats  se  sont  empressés  de  participer?  Une  partie  à  peine 
sensible  de  notre  système  solaire  qui  n'est  qu'un  élément  infiniment  petit  de 
l'univers.  Si  cette  réflexion  est  d'un  côté  humiliante  pour  l'esprit  humain, 
elle  nous  donne  en  même  tems  la  garantie,  que  la  plus  sublime  des  scien- 
ces ne  sera  jamais  épuisée.  (Quiconque  a  étudié  Thistoire  de  l'astronomie,  re- 
connaîtra que  ceux  qui  nous  ont  précédés,  ont  beaucoup  fait,  considérant  les 
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difficultés  contre  lesquelles  ils  avaient  à  lutter,  mais  peu  de  clios6  par  rapport 
à  ce  qui  reste  encore  à  faire.  Ce  que  nous  savons  de  l'immensité  et  de  la  méca- 
nique du  ciel,  sutBl  pour  nous  donner  des  idées  dignes  de  l'auteur  de  la  na- 
ture, et  pour  nous  inspirer  des  sentimens  d'une  profonde  admiration  et  ado- 
ration. Mais  l'astronome  ne  doit  ni  s'imaginer  de  connaître  maintenant  l'ou- 
vrage dii  très-sage,  ni  craindre  que  le  tems  de  la  récolte  ne  soit  passé j  les 
fruits  ne  manqueront  jamais,  pourvu  que  les  moissonneurs  ne  manquent  pas. 
C'est  dans  la  nature  des  choses,  que  chaque  découverte  en  astronomie,  loin 
de  diminuer  le  nombre  des  découverles  futures,  en  ouvre  un  nouveau  champ; 
et  l'histoire  de  l'astronomie  nous  apprend,  que  chaque  découverte  donna  lieu 
à  plusieurs  autres.  On  peut  comparer  cette  immense  science  à  un  vaste  pays, 
dont  le  centre  a  été  cultivé  avec  grand  soin,  et  dont  la  surface  qui  s'étend 
à  l'infini,  renferme  un  grand  nombre  de  champs  fertiles,  mais  inconnus,  qui 
ne  son!  accessibles  qu^'àux  plus  grands  efforts  de  l'industrie.  Chaque  pièce 
que  l'activité  de  l'homme  est  parvenue  à  défricher,  ouvre  une  vue  plus  ample 
sur  l'étendue  entièrej  et  à  mesure  que  la  partie  cultivée  s'agrandit,  les  décou- 
vertes dans  tous  les  sens  deviennent   plus  facileSc 

L'état  actuel  de  nos  coniiaissances  suffit  pour  nous  faire  voir,  combiea 
c^est  peu  de  chose,  que  nous  connaissons  de  l'univers,  et  même  du  système 
solaire.  En  réfléchissant  sur  la  distribution  des  planètes,  et  en  comparant 
l'espace  qu'elles  occupent,  avec  la  distance  des  étoiles  fixes,  on  est  étonné 
de  voir  qu'elles  ne  remplissent  qu'une  petite  portion  du  système  solaire,  dont 
la  plus  grande  partie  paraît  être  déserte.  On  ne  peut  pas  se  persuader,  que 
la  nature  n'ait  point  employé  l'espace  immense  qui  n'est  pas  occupé  par  les 
planètes,  et  qui  suffirait  pour  des  millions  de  corps  célestes  auxquels  le  so- 
leil pourrait  communiquer  de  la  lumière,  de  la  chaleur,  et  du  mouvement. 
On  est  encore  plus  frappé  de  cette  idée,  en  faisant  attention  aux  circonstan- 
ces particulières.  Les  orbites  planétaires  sont  renfermées  dans  la  zone  étroite 
du  zodiaque,  et  toutes  les  planètes  se  meuvent  dans  le  même  sens;  et 
l'on  ne  conçoit  pas  que  cette  zone  seule  soit  propre  aux  mouvemens  de  corps 
célestes.  La  force  centrale  du  soleil  doit  nécessairement  se  répandre  suivant 
toutes  les  directions,  dans  ua  espace  sphéricjue  :  îl  est  doac  à  présumer  q^u'elie- 
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rencontrera  partout  des  objets  qu'elle  peut  animer.  Il  n'est  pas  moins  difficile 
de  concevoir,  par  quelle  laison  tous  les  corps  célestes  suivraient  la  même  di- 
rection, toute  direction  étant  également  possible. 

Il  faut  convenir  que  ces  raisonnemens  doivent  nous  persuader,  qu'on- 
ire  les  planètes  il  y  a  peut-être  des  millions  de  corps  célestes  qui  remplissent 
le  vide  du  système  solaire,  relativement  à  l'espace,  et  à  la  disposition  et  di- 
rection des  orbites. 

§.  333.  Quand,  après  avoir  fait  ces  réflexions,  ont  voit  de  iems  à  au- 
tre des  corps  inconnus  paraître  dans  le  ciel ,  des  corps  qui ,  à  l'instar  des 
planètes,  avancent  suivant  toutes  les  directions  d'une  étoile  à  l'autre j  quand 
on  trouve  par  le  calcul  de  leur  mouvement,  que  leur  distance  au  soleil  est 
égale  à  celle  des  planètes,  que  leur  mouvement  se  courbe  autour  du  soleil, 
qu'il  devient  plus  rapide,  à  mesure  qu'ils  approchent  du  soleil,  ,et  qu'il  suit 
en  général  les  mêmes  lois  que  le  mouvement  des  planètes;  on  ne  peut  pas 
douter  que  ces  corps  n'appartiennent  au  système  planétaire,  du  moins  à  l'é- 
poque où  ils  se  font  voir.  Dans  les  tems  les  plus  anciens  on  trouve  des  re- 
lations de  ces  astres  qui,  à  cause  de  Fatmosplière,  semblable  à  une  cbevelure, 
et  de  la  queue  lumineuse  qui  environnent  ordinairement  le  corps  même,  furent 
appelés  Comètes)  et  l'on  sait  que  les  ChalJéens  avaient  des  idées  très-justes 
de  ces  astres,  en  les  prenant  pour  des  planètes  qui  ne  sont  visibles  qu'à  une 
petite  distance  de  la  terre.  Les  philosophes  grecs,  principalement  les  Pj^tha- 
goréens ,  avaient  les  mêmes  idées,  et  l'on  est  étonné  de  la  justesse  et  de  la 
précision ,  avec  laquelle  Séneque  en  parle  dans  le  Liv.  J^ll.  de  ses  Quaesf. 
Nat.  Mais  à  ces  exceptions  près,  la  plupart  des  philosophes  de  ce  tems  et 
des  tems  suivans  en  avaient  l\çs  idées  très- imparfaites.  On  prit  les  comètes 
pour  des  météores,  ou  pour  des,  exhalaisons  du  soleil  et  des  planètes,  ou 
bien  pour  des  ouvrages  instantanés  de  la  Toute-puissance,  produits  pour  pré- 
venir le  genre  humain  de  la  vengeance  qui  le  menaçait.  Au  commencement 
du  dix-septième  siècle  les  plus  grands  astronomes  pensèrent,  que  les  comètes 
étaient  des  météores  passagers,  produits  de  tems  à  autre  entre  la  terre  et  la 
lune.  Tycho  fut  le  premier  qui  détruisit  cette  opinion,  et  fonda  de  nouveau 
des  idées  plus  justes  sur  ces  corps.     Il  montra  que  leur  parallaxe  diurne  était 
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bpaucoup  moins  grande  que  celle  de  la  lune,  mais  que  leur  parallaxe  annuelle 
était  très-sensible,  et  que  par  conséquent  leur  distance  devait  être  à  peu  près 
égale  à  celle  des  planètes.  Lorsqu'on  eut  commencé  à  calculer  leurs  orbites, 
et  qu'on  eut  vu  la  même  comète  revenir  en  décrivant  toujours  la  même  or- 
Ï3ite,  on  ne  pouvait  plus  douter  que  les  comètes,  ainsi  que  les  planètes,  ho 
fussent  des  corps  célestes  destinés  à  une  longue  existence. 

§.    334.   Les  comètes   se  distinguent  au  premier   coup  d'oeil  d'avec  les 
étoiles  variables   qui  paraissent   de   lems  à  autre,   par  leur  mouvement  propre, 
sur  lequel  les  astronomes  ont  eu   autant  d'opinions   différentes  que  sur  la   na- 
ture des  comètes.     Kepler  supposa  leurs  orbites  rectilignes,  Gassini  pensa  que 
c'étaient   des  cercles  fort  excentriques.     Tyclio,  après  avoir  eu  la  même  opi- 
nion, trouva  que  l'hypothèse. du  cercle  ne  satisfaisait  pas  aux  observations  de 
la  comète  de  1577.    Hévélius  fut  le  premier  qui  trouva  par  une  construction, 
que  l'orbite  devait  être  parabolique  ,  et  Dorfel  fonda  le  premier   le  calcul  des 
comètes,    pour  le  simplifier,   sur  l'hypothèse  parabolique,   ce  qui  lui  a  donné 
la  réputation   d'être   l'inventeur   de   cette  hypothèse.     Depuis   que  les  lois  de 
Kepler  avaient    été    généralement    adoptées    dans   l'astronomie,    et    qu'on    eut 
aperçu   que  les   orbites  des  comètes  étaient  des  courbes,    concaves  vers  le  so- 
leil; mais  principalement,  quand  on  eut  vu  des  comètes  qui  revenaient  au  so- 
leil dans  la  même  orbite^  il  fallut  regarder  comme  certain,  que  les  comètes  dé- 
crivaient,    conformément  aux   lois   de  Kepler,    des  Ellipses  dont  le  foyer  est 
le  centre   du   soleil.     JuGs  plus   grands  géomètres   se  mirent  donc  à  calculer  le 
mouvement  des  comètes  suivant  cette  hypothèse,    et  Newton  s'en  servit  pour 
calculer  l'orbite  de  la  comète  remarquable  de  1680.     Depuis  ce  tems  plus  de 
cent  orbites  ont  été  calculées  suivant  l'bj^pothèse  parabolique,  et  leurs  élément 
ont   été   déterminés   de    manière  à   satisfaire   à   toutes   les  observations.     Ainsi 
l'hypothèse  de  l'ellipse,  ou  celle  de  la  parabole  qui  revient  au  même,  est  en- 
tièrement prouvée  par  les  loix  de  la  nature  et  par  l'expérience. 

§.  335.  Sous  ce  rapport  les  comètes  ressemblent  donc  parfaitement  aux 
planètes,  et  leur  mouvement  est  soumis  aux  mêmes  lois;  mais  elles  se  dis- 
tinguent d'une  manière  frappante,  par  les  phénomènes  qu'elles  présentent  à 
un  observateur  placé  sur  la  terre  ou  le  soleil.    Les  orbites  des  planètes  étant 
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à  peu  près  circulaires,  ces  corps  !ne  s'éloignent  jamais  assés  de  la  terre,  pour 
que  nous  les  perdions  de  vue.  Nous  les  voyons  dans  toute  l'étendue  de  leurs 
orbites  (au  peu  de  tems  près  où  elles  s'enfoncent  dans  les  rayons  du  soleil), 
soit  dans  l'aphélie  soit  dans  le  périhélie;  au  lieu  que  les  comètes  ne  sont 
visibles  que  dans  un  petit  arc  de  leurs  orbites,  peu  avant  et  après  le  passage 
par  le  périhélie.  Au  bout  de  quelque  tems  leur  grosseur  apparente  diminue 
considérablement,  il  est  plus  difficile  de  les  voir,  et  elles  finissent  par  dis- 
paraître parmi  les  étoiles,  à  cause  de  leur  grande  dislance.  La  petitesse  de 
leur  diamètre  et  la  faiblesse  de  leur  lumière  font  que,  pour  être  visibles, 
elles  doivent  être  très -près  de  la  terre  et  du  soleil:  c'est  pourquoi  la  plu- 
part des  comètes  qu'on  a  aperçues  ,  ont  approché  du  soleil  plus  que  la  terre 
et  même  plus  que  Mercure  (^);  bientôt  après,  leur  distance  devient  si  grande, 
qu'elles  sont  invisibles  pendant  des  siècles.  Il  s'en  suit  que  leurs  orbites 
sont  des  ellipses  très-allongées,  ce  qui  fait  la  différence  essentielle  entre  les 
comètes  et  les  planètes.  Le  calcul  de  leur  mouvement  donne  le  résultat, 
que  la  portion  de  leur  orbite,  dans  laquelle  elles  sont  visibles,  comprend  un 
très-petit   arc    autour  du  périhélie. 

§.  336.  Les  comètes  se  distinguent  encore  d'avec  les  planètes ,  par- 
eeque  leurs  orbites  ne  sont  pas  situées  à  peu  près  dans  le  même  plan ,  et 
que  leur  mouvement  héliocentrique  n'a  pas  une  seule  direction  de  droite  à 
gauche.  Elles  coupent-  l'écliptique  sous  tous  les  angles  depuis  zéro  jusqu'à 
90°;  elles  se  meuvent  suivant  toutes  les  directions  qui  sont  aussi  bien  ré- 
trogrades que  directes.     "- 

Leur  extérieur  est  aussi  très-différent  de  celui  des  planètes.  Quoiqu'em- 
pruntant  la  lumière  du  soleil,  elles  paraissent  avoir  une  lumière  propre,  et 
moins  de  solidité  que  les  planètes,  attendu  que  leur  lumière  est  beaucoup 
plus  faible,  et  leur  disque  moins  rond  et  terminé,  tandis  que  le  côté  opposé 
au  soleil  est  lumineux,  et  qu'on  ne  leur  a  jamais  vu  de  phases.  Elles  sont 
souvent  accompagnées  d'une  çueue  très -brillante,  dont  la  longueur  apparente 
va  quelquefois  à  70*,  et  qui  est  constamment  dirigée  vers  le  côté  opposé  au 
soleil.     Cette  forme    singulière    a   probablement  porté  les   anciens  à  les   pren- 

(i)  La  comèle  de  i68o  approcha  du  soleil  64  fois  plus  que  Mercure. 
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dre  pour  des  corps  non -planétaires,  parcequ'il  leur  manquait  la  forme  sphé- 
rique  qui  parut  aux  anciens  une  qualité  essentielle  des  corps  célestes.  Avec 
les  télescopes  on  aperçoit  dans  la  lumière  nébuleuse  un  disque  rond  qu'on 
appelle  le  noyeau,  et  qui  est  apparemment  le  véritable  corps  de  la  comëte, 
entouré  de  son  atmosphère.  Avant  qu'on  puisse  les  voir  à  l'oeil  nu,  elles 
paraissent  rondes  dans  les  lunettes,  et  la  queue  se  forme  à  mesure  qu'elle» 
approchent  du  soleil.  Cette  queue  est  si  peu  solide,  que  les  plus  petites 
étoiles  se  voient  très -bien  au  travers  d'elle.  On  a  même  vu  des  comètes 
avec  de  très  grandes  queues,  qui  n'en  avaient  aucune,  lorsqu'elles  faisaient 
une  seconde  révolution  autour  du  soleil.  Tout  cela  prouve,  que  la  queuo 
n'est  pas  une  partie  essentielle  de  la  comète,  mais  qu'elle  provient  de  soa 
atmosphère,  échauffée  par  le  soleil. 
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CHAPITRE      IL 

Calcul   ParahoUque  des  orbites  des  Comètes^. 

§.  337.  J-Jes  méthodes  dont  on  se  sert  pour  déterminer  les  orbites 
planétaires,  ne  sont  pas  applicables  aux  comètes  qui  ne  sont  visibles  que 
dans  une  petite  portion  de  leurs  orbites,  parceque  ces  méthodes  supposenf 
que  la  planète  a  été  observée  plus  d'une  fois  dans  le  même  point  de  son 
orbite,  pour  pouvoir  en  déduire  la  durée  de  sa  révolution,  et  sa  distance 
au  soleil.  Il  manque  donc  ici  un  ou  deux  élémens  de  l'orbite ,  le  moyen 
mouvement  et  la  distancej  ce  qui  doit  être  compensé  par  les  loix  de  Kepler.^ 
Si  le  soleil  est  en  S  (Fig.Qi.),  et  que  la  comète,  dans  tro^s  points  de  son 
orbite,  A,  R,  C,  ait  été  observée  de  la  terre  en  T,  E,  R,  on  ne  connaît 
dans 'les  triangles  STA,  formés  par  le  soleil,  la  terre,  et  la  comète,  que 
Tangle  à  la  terre  STA  et  la  distance  de  la  terre  au  soleil  TS,  ce  qui  ne 
suffit  pas  pour  résoudre  ces  triangles.  Mais  les  lois  de  Kepler  donrient  non- 
seulement  le  rapport  des  aires  ASB,  BSÇ,  qui  doit  être  le  même  que  ce- 
lui des  teras  observés,  mais  ces  aires  mêmes,  en  supposant  l'orbite  connue, 
qu'on  sait  être  une  parabole  ou  ellipse:  en  combinant  duement  ce^données, 
on  parviendra  à  déterminer  l'orbite.  On  se  sert  ordinairement  d'une!  mé- 
thode indirecte  qui  est  moins  compliquée  que  la  méthode  directe,  et  qui,  à  iau- 
se  des  erreurs  d'observation,  donne  plus  de  précision.  Pour  cet  effet  on  suppose 
arbitrairement  deux  des  quantités  inconnues,  en  les  combinant  ensorte  qu'elles 
satisfassent  à  l'une  des  observations j  on  calcule  avec  ces  élémens  hypothéti- 
ques d'autres  observations:  alors  la  comparaison  du  calcul  avec  les  obàerva- 
tions  indiquera  la  coriection  dont  les  élémens  ont  b'-soln.  Gomme  la  se- 
conde  loi  de  Kepler,  qui  donne  les  aires  des  secteurs,   se  réduit  à  la 
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drature  de  la  courbe,  on  emploie  la  parabpîe,  dont  la  quadrature  est 
extrêmement  simple.  Il  y  a  encore  une  autre  raison:  c'est  que,  tou'es  les 
paraboles  étant  des  courbes  semblables  comme  le  cercle,  on  peut  calculer  une 
table  générale   pour  toutes  les  orbites, 

§.  338.  Ce  qui  nous  autorise  de  substituer  la  parabole  à  l'ellipse,  c'est 
la  grande  excentricité  des  orbites,  et  le  peu  d'éloignement  des  observations 
du  périhélie:  car,  près  du  sommet,  une  ellipse  très-allongée  ne  s'écarte  qu'in- 
sensiblement de  la  parabole  qui  a  la  même  distance  périhélie.  En  effet,  si 
l'on  veut  faiïje  cette  comparaison  relativement  à  l'orbite  d'une  comète,  il 
faut  se  rappeler  que  le  foyer  est  le  centre  du  soleil,  et  que  la  distance  du 
sommet  au  foyer  est  l'élément  le  plus  important  des  orbites  j  de  sorte  que 
ces  deux  points  doivent  nécessairement  coïncider  dans  la  parabole  et  l'ellipse. 

Soit  donc  {Fîg.  ^"i.)  PB  une  ellipse^  PC  une  parabole,  P,  S,  le  com- 
mun sommet  et  foyer.  Ayant  élevé  d'un  point  A  du  grand  axe  PS  la  per- 
pendiculaire ABC,    soit  -- 

l'abscisse  VK-nzx,    les  ordonnées    KCzziy,    KVtzzzz, 
le  paramètre  de  la  parabole  m  p, 
le  grand  demi-axe  de  l'ellipse  zz:  a,    le  petit  zz  b. 
Cela   posé   on  aura  ' 

y^zz  »r,    et    2^=z  —  X x  . 

Or  on  a  dans  la  paraboje  PSzz|;7,  et  dans  l'ellipse  PSzza  —  y(tt^— 3'*), 
â'oii  il  suit  ^^~— (a — --j  j  ce  qui  étant  substitué  dans  la  valeur  de  2%  donnera 

2—         f          P\        ^^    2 
z^iizpx  [i  — --] ^  x^. 

^       V  8a/         a^ 

Dans  toutes  les  orbites  de  comètes  ^  et  ^  sont  très-petits  par  rappori  ha: 
on  peut  done  négliger  le  dernier  terme,  et  l'on  aura  à  tiès.peu  près 

^        \  xoaj'         ^  16  c 

Cette  différence  est  d'autant  plus  petite,  que  a  est  plus  grand  par  rapport 
à  ;?  ou  à  PS,  c'est  à  dire  que  l'ellipse  est  plus  allongée.  Il  est  donc  per- 
mis d'employer  la  parabole  au  lieu  de  l'ellipse,  ce  qui  facilite  singulièrement 
le  calcul.    En  nommant  P  le  paramètre  de  l'ellipse,    on  aura   b^i^^Vazz: 


-n 
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5^V^~~8"y'    ^'""^   ^^  ^"^^   ^  "^""eâ'    °^   parceque  ;?  est  trës  -  petit  par 
rapport  a  a,     Pz=/7  à  peu    près. 

§.  339.  Toutes  les  méthodes  indirectes  suivant  l'hypothèse  paraboli- 
que exigent  trois  observations,  et  elles  difTerent  l'une  de  l'autre  selon  les  élé- 
mens  qu'on  suppose  connus.  En  supposant,  par  exemple,  l'angle  au  soleil,  oa 
procédera  de  k  manière  suivante.  En  comparant  d'abord  deux  observations, 
c'est-à-dire  deux  lieux  géocentriques,  réduits  à  l'écliptîque,  A  et  B  {Fi'g.  92.). 
et  en  prenant  arbitrairement  [es  angles  de  commutation  AST,  BSE,  on 
calculera  avec  ces  angles,  et  avec  les  quantités  données  ATS  et  TS,  BES 
et  ES,  les  distances  accourcies  de  la  comète  au  soleil,  SA,  SB,  et  le  mou- 
vement héliocentrique  sur  l'écliptique  ASB.  Les  angles  à  la  terre  et  âU 
soleil,  et  les  latitudes  géocentriques,  donnent  les  latitudes  héliocentriques  et 
les  rayons  vecteurs  SA,  SB,  A  et  B  étant  maintenant  les  lieux  dans  l'or- 
bite (§.  84.);  et  avec  les  latitudes  et  longitudes  héliocentriques  on  calculera 
l'inclinaison,  le  lieu  du  noeud,  et  les  longitudes  sur  l'orbite,  ou  le  mouve- 
ment vrai  ASB.  On  a  donc  deux  rayons  vecteurs,  SA,  SB,  avec  l'angle 
compris  ASB,  d'où  l'on  conclura,  en  vertu  de  la  nature  de  la  parabole,  la 
distance  périhélie  SP,  la  longitude  du  périhélie  ou  l'angle  ASP,  et  l'aire 
du  secteur  ASB,  ainsi  que  le  tems  que  la  la  comète  emploie  à  parcourir 
PA,  PB,  et  AB,  d'où  il  résulte  le  tems  du  passage  par  le  périhélie.  Si  le 
tems  qu'on  a  ainsi  calculé  pour  l'arc  AB,  n'est  pas  le  même  que  le  tems 
écoulé  entre  les  deux  observations,  les  angles  de  commutations  AST,  BSE, 
ne  peuvent  pas  avoir  lieu  en  même  tems:  on  changera  donc  l'un  de  ces  angles, 
sans  changer  l'autre,  jusqu'à  ce  que  le  tems  calculé  pour  A  B  se  trouve  d'accord 
avec  le  tems  observé.  Maintenant,  tous  les  élémens  de  l'orbite  étant  déter- 
minés, on  calculera  pour  le  tems  de  la  troisième  observation  C,  ou  pour 
le  tems  de  P  à  C,  l'anomalie  vraie  PSG  qui  est  conforme  à  l'hypothèse  pa- 
rabolique, et  par  conséquent  la  longitude  sur  l'orbite,  et  le  rayon  vecteur 
se.  Le  lieu  du  noeud  et  l'inclinaison  donneront  alors  la  latitude  et  la  longi- 
tude héliocentriques  du  point  C,  et  la  distance  accourcie  S  G.  Les  longitu- 
des de  G  et  de  la  terre  en  R  feront  connaître  Tangle  CSR:  connaissant 
donc   dans  le  triangle   CSR  cet  angle    et   les   côtés  SR,    SG,     on  calculera 
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Fangle  SRC  qui  doit  être  égal  à  l'élongation  observée.  Autrement  le  pre- 
mier angle  de  commutation  est  aussi  défectueux:  on  lui  donnera  donc  une 
autre  valeur,  et  l'on  changera  la  seconde  commutation,  jusqu'à  ce  que  la  pre- 
mière et  la  seconde  observations  s'accordent  avec  le  calcul.  On  opérera 
sur  la  troisième  observation  de  la  manière  précédente,  et  si  elle  ne  se 
trouvera  pas  encore  d'accord  avec  le  calcul ,  le  premier  angle  de  commuta» 
tion  sera  encore  changé.  Après  avoir  fait  deux  hypothèses  pour  le  premie-r 
angle  de  commutation,  les  erreurs  de  ces  deux  hypothèses  indiqueront,  par 
la  méthode  des  interpolations,  la  correction  dont  cet  angle  a  besoin,  pour 
que  l'hypothèse  satisfasse  aux  trois  observations.  Avec  ces  élémens  on  pourra 
réduire  une  observation  quelconque  au  lieu  héliocen trique j,  d'où  il  est  aisé 
<le  calculer,  avec  l'anomalie  vraie,  le  tems  d'une  observation  quelconque:  ce 
qui  fournil  le  moyen  de  vérifier  les  élémens  par  toutes  les  observations  qui 
ont  été  faites,  et  de  les  corriger,  en  prenant  le  milieu.  Cet  aperçu  général 
servira  à  jetter  du  jour  sur  la  marche  de  tous  les  calculs  suivans. 

§.  340.  Le  calcul  précédent  donne  tous  les  élémens   de  l'orbite,  savoir: 

la  longitude  du  noeud  et  Vinclinaîson,  qui  déterminent  le  plan  de  l'orbitej 

la   distance  périhélie  ou  le  paramètre,    et 

la    longitude   au  périhélie ,  qui  donnent  Vorbiie  dans  ce  plan  j  enfin 

l'instant  du  passage  par  le  périhélie,  et  la  direction  directe  ou  rétro- 
grade de  la  comète,  qui  déterminent  le  mouvement  dans  cette  orbite. 
Uanomalie  des  comètes  est  la  distance  héliocenti'ique  au  périhélie,  seule  par- 
tie de  leurs  orbites  où  elles  sont  visibles.  Or  le  périhélie  étant  un  point 
de  l'orbite  et  non  de  l'écliptique,  il  faudra  indiquer  sa  longitude  sur  l'orbite^ 
ce  qui  se  fait  de  la  même  manière  que  relativement  aux  planètes:  on  compte 
sur  l'écliptique  la  longitude  du  noeud,  et  ensuite  sur  l'orbite  l'arc  intercepté 
entre  le  noeud  et  le  périhélie^  il  suffit  donc  d'indiquer  l'angle  que  fait  le 
grand  axe  avec  la  ligne  des  noeuds.  Dans  la  parabole  il  n'y  a  ni  axe  ou 
dislance  moyenne,  ni  excentricité  qui  est  remplacée  par  le  paramètre,  ni  ré- 
volution ou  mouvement  moyen.  La  durée  d'une  révolution  ne  peut  se  trou- 
ver que  par  le  calcul  elliptique:  l'élément  qui,  relativement  aux  planètes,  est 
le  premier  et  le  plus   facile  à  déterminer,    est  ici  le  dernier   et  le  plus  dif- 
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ficilcj    il  n'y  a  qu'un  très  -  petit  nombre   de   comètes,    dont  on  connaisse  les 
révolutions. 

Le  calcul  exposé  dans  le  §.  précédent,  est  singulièrement  simplifié, 
en  employant  les  tables  paraboliques  ,  qui  donnent ,  pour  un  tems  quelcon- 
que avant  ou  après  le  périhélie,  l'anomalie  vraie,  et  réciproquement.  D'ail- 
leurs le  calcul  rigoureux  serait  inutile  dans  les  premiers  essais j  on  pourrait 
même  se  contenter  de  résoudre  les  triangles  par  .constructioii.  Le  plus  sou- 
vent on  fera  bien  de  déterminer  arbitrairement  la  distance  au  soleil  ou  à 
la  (erre,  parceque  les  variations  de  la  grandeur  apparente  de  la  comète  ou 
de  sa  queue  indiqueront  celles  de  sa  distance  à  la  terre  ou  au  soleil.  Le 
calcul  qui  suppose  la  distance  à  la  terre  connue,  sera  exposé  ici  en  détail; 
et  il  faut  se  rappeler,  que  dans  les  premiers  essais  on  peut  se  contenteï 
d'une  approximation.  Pour  ne  pas  interrompre  l'exposition  du  calcul,  il  sera 
bon  de  commencer  par  rassembler,  comme  des  Lemnies,  toutes  les  proprié- 
tés de  la  parabole,  dont  nous  aurons  besoin. 

§.  341.  Le  M  ME.  Les  tems  que  différentes  planètes  ou  comètes  emploient 
à  parcourir  des  arcs  donnés  de  leurs  orbites,  sont  entre  eux  comme  les  surfaces 
des  secteurs  décrits,  divisées  par  les  i-acines  carrées  des  paramètres  de  leurs  orbites. 
La  démonstration  générale  de  ce  Lemme,  fondée  sur  la  loi  de  la 
force  centrale  du  soleil,  découverte  par  Newton,  appartient  à  l'astronomie 
physique,-  mais  les  loix  de  Kepler  en  donnent  une  démonstration  très-simple 
pour  les  ellipses ,  et  par  conséquent  aussi  pour  les  orbites  paraboliques  des 
comètes  qui  remplacent  l'ellipse.     Appelons 

le  grand  et  le  petit  axe  d'une  ellipse,  la,  ih,  le  paramètre,  p, 
l'aire  de   l'ellipse  entière,   e,   la  durée  d'une  révolution,  r, 
le  secteur,  s,   décrit   dans  le  tems  t  ; 
et   désignons  par  des  lettres  majuscules  les  mêmes  élémens  qui  se  rapportent 
à   une    autre   ellipse.     On  aura ,    en  vertu  de   la  seconde  et   de  la  troisième 
loi  de  Kepler, 

r  s       ,     -r^  R^        ,,    X    .,         ., 

tzzL  —  et    — zn--,    d  ou  il  suit 
e  c'         A' 

nT::r5E:RSo,     etrA^;=:Rtt*. 


— ,     Clou  Jl  suit 

2 

e 
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Mais    la  nature  de  l'ellipse  fournit  les  équations,    b^  zn  —  ,    etemc^Trrz 

ap 

E'.'.aVap-.AVA?,     donc    i  :T  ::  rs  A^  Y?  :IiSa^  V  p, 

3  3 

et  en  substituant    rA^mRa^, 

y  S 

i:T::  — r   :   —n,     ce  qu'il  fallait  démontrer. 
Vp      /  p 

Il  s'en   suit    /rz — ^-— .     En   mettant   à  la  place  de  T  l'année  sidérale  zz  J, 

syp  \  P 

il  faut  faire  -SrzE;    donc,     A    étant    l'unité,     on    aura  S  =i:  E  zzittY  —  ,    et 

t  zn  — ^^—,     ou  si    l'on    veut    employer    la    distance    périhélie   de    la    comète 

^VP        p  ^ 

S  P  zzi  q  zzz  y  ,    il  viendra 

■  4- 

'  •  "~  Tryag  '         J 

L'année  sidérale  est  J  rrr  365,2563835  iours,  et r=:82,2ii577  zr  m:  donc 

__    m  s 
"    -/g  ' 
Cette  formule  donne,   pour  une  orbite  parabolique  dont  la  distance  périhélie 
est  q,    le    tems    t   exprimé    en    jours,    que    la   comble    emploie   à    décrire   le 

secteur  s;  et  réciproquement,  le   secteur,  parcouru   dans  ^  jours,  est  5 — ~ -, 

le   rayon   de  l'orbite   de  la  terre   étant    l'unité  des   quantités   q  et  5. 

§.  342.  Problème,  Etant  données  deux  distances  et  deux  longlludes 
héliocentriques  de  la  comète,  trouçer\le  lieu  du  périhélie,  la  distance  périhélie,  et 
le  tems  écoulé. 

Soit  {Fig.  92.)  S  le  foyer,  P  le  sommet  ou  périhélie  de  la  parabole, 
A,  B,   les  deux    lieux  donnés   de  la  comète:    on  connaît 

S  A  ~  r,     S  B  =:  r%     A  S  B  =  v,     et  l'on  cherche 
PSA^zz$,     PS  m  q,     et  le  tems  t  écoulé  entre  A  et  B. 
Ayant  mené  les  ordonnées  Aa,  'Bb,  le  paramètre  étant  pziz^q,   on  aura 
Aa^—^q.Vazz^qiq  —  Sa),    et  Bb"^— ^q  {q —  Sb)  ,  donc 
SA^=i:4<7^  — 4<7.S«-4-Sa%      SB- =  49^  —  4^  .  S^ -h  Sè% 
SAi=r— 2^  — Sa,  SB  =  /=:2  9  — Se,  j-^ —  r—Sa  —  Sb--ab. 
Si  ^'  ou  Z»   et   a  tombent   de   l'autre  côlé.  de   S,    ?>b,  ou  Sb  et  S a^  seront  né- 
gatifs.    On  a  d'ailleurs 

66      ■ 
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Sa:zircoscp,   S^zz:rcos(cp-|-i;)^   d'où  il  viendra  rz:ziq  —  rcoscp,  o« 

y  -î  zz  — ^^^ — -  n:  cos  i  v  —  sin  -  u  tang  i  cp,    et 

fans  —  n:  cot .  ,  , 

sin  — 

Avec  ranomalîe  vraie  cp^    et  la  longitude  héliocentrique  donnée  du  point  A, 

on  trouvera  la  longitude  du  périhélie,,    et  la 

distance  périhélie ,    çizirfcos— j  • 

Pour   trouver  le   tems  /  écoulé  entre  A  et  B,    il  faut  chercher  la  surface  du 
secteur  A  S  B  zz  5.     Or  on  a  dans  la  parabole^   la  surface 

PaAzi:|Pa.A«  =  ?(^ — rcos(p)V47C9'  —  rcos(^)z=:-Aq — rcos(p)^Y  q^ 

le  triangle  S  «  A  iz:  î  S  a  .  A  a  zr  r  eos  Cp  ."Vq  {q  —  r  cos  (p) ,    donc 

le  çecteur  P  AS  zz  4-'?  — '^coscp  ^ y^  ^^  —  ^  ^^^  ^^y 

En  substituant  rzz^-;^-^,  on  aura  y—rcoscpzz   ;^,„3  ^  -7  (tang-J  ^ 

PAS  zz^^'  tang  $  A  -f  |  /'tang  ^  )  ,  et  le  secteur 

P  B  S  zz  9^  tang  ^-^  (»  + 1  (^^ng  ^^^T)  '•  «î'o^  l'on  tirera 

.  ABSzzr^zzç^  ^tang  — -^^tang  ^  +^f tang  — -^j  — J  (^tang  ^1   ^  . 

En  substituant  7.q  —  r  au  lieu  de  r  coscp^  on  pourra  exprimer  s  par  r, /,    et 
f^  En  effet 

q — r  cos  Cp  zz  r— 9»,  d'où  il  viendra 

PASzzii±TyV(r-9)„    PBSzz^±^'y./(r'^v).   donc 
s-'^\{iq^r^)y\r^-^q)-^{^q-^r)y\r-q)\. 

fît  S'- 

Ainsi  le  tems  écoulé  entre  A  et  B  sera  (§.  ^i.)  tz=.  — ,  ou 

^=f     \{'^<l-^r)V(/-^q)-^{^q^r)Y{r-q)\' 
On  a  supposé  les;  deux  observation*  A^  B,,  après  le  périhélie;  si  l'une  a  étâ 
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faite  amnt  le  périhélie,  son  secteur  sera  négatif,  et  l'on  prendra  la  somme  au 
iieu  de  la  différence.    On  trouvera  pareillement  le  iems  écoulé  de  P  à  A, 

ou  en   introduisant  l'anomalie  vraie  (p,  , 

$=zmçv  ^ tang  ~ -1- -  Mang  ^J   ^. 

Avec  ê  et  le  tems  de  l'observation  A  on  trouvera 

ïinstant  du  passage  par  le  périhélie  zz.  T. 
§.  343.  On    peut   exprimer   d'une  manière    fort  simple    le  tems  écoulé 
eittre  A  et  B,  par  le  triangle  au  soleil,  sans  calculer   le  paramètre  4ç«    Ea 
nommant  (l'ig.   94-) 

SAz=:r,  SBuzr,  ASBrrii;,   ABzzzk,  Aazrzy^  Bbzi:/,  on  aura 

^-V(r^+/^-2r/cost;)-y^(/-r/H-4r/(sin^)'^,  Fa:=£,  Pô-^^ 

d'oii   l'on  tirera  les  surfaces 

PAa=:|-,     PB3:=:f-,     AaBba  =^^' 
6q  oq  '  6  q 

Le  rectangle  Ab  est  zzj^^b—Va),  et  le  triangle  AB  ^  zn^-^  ÇP  b  —  V  a), 
donc  le  trapèzeABZ>a::^^^-^(P3---Pa)  — ^^'"^-^^^^^''""-^'^  ce  qui  étant  re- 
tranché de  la  surface  parabolique  AaB^a,   donnera 

le  segment   A  a  B  A  =:  — 7  — ^  • 
Mais  /— yz^B^zzl^C^^  — aè*),    et  abzzt^—r  (§.  342.) ^    d'où   il  vient 

AaBAiz:  ^^^~  ^^  ~'  ;  et  le  triangle  ABS  =^î  r  r  sin  v,  donc 

24.  g  2 

le    secteur   ASB  —  ^  —  ^^'~^'^~'^,^' ^^  +  î/rsin  1^. 

r'^  ^r^ k^  ,  ■    f 

Mais   on  a  cos  v  zzz ^ ,   donc  en  faisant  pour  abréger,  r  -\-  rzn  c^ 


cos 


V  t/  I  -f-  cos  î;  -1/  ^*  —  ^^         •     ^  t/  "  —  *^"*  ^  V  ^^ —  (^''  — 

7  —  ^         ~"  —  ''^     4/r    »     sin  ^  _-  K         ^         —  K  ^^^ 


r 


sin  V  HZ  2  sin  — .  cos  —  ziz  - 

z  2  2  r'  r 


^  Vik^-i^-rY)  S  h^-jr'-r-Y     .     y       o.  —  ^^)  ?  • 
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^   ^    cos ■  y  ^f  f        (f,\z  sin  — •] 

Or   (§.  342.)  tang ^  = 1 ^,  partant  (cos  ^1    —  ^        ^^ 


sin  ~  I  -^  ^_  2  cos  ~  y  — , 

=^  /^r[^c~-y[c^  —  k-^]y   ^^  substituant  donc  qinr^cos  -j   ,    on  aura 
s^-^^'^'-}^'-Zl)Dç^c+yic^-/c-)),   et    (§.    342.) 

ou  en  faisant  pour  abréger,    y  (c^  —  P)  m  e, 

.   —  zz:  c  y  (c  —  e)  +  (c  -f  e)  y  (c  —  e)  =  c  y  (c  ^  é) -\- kV  {c -]- e)  . 
Faisons   'V  {c  ^  é)  -zizV  a  ^V  ^•.   en   prenant   les  carrés,  on  aura  a  -|-  (3  m  c^ 
^ai^zue^f    donc    (a  —  p/ m  c^ — ^  e^  rz  P    ou    a— (3zr/^^     d'où    il    vient 

c+fe         c— ^ 

a=i ,  p  zz  ,    et 

6f          (c-Hfe)3         (c— fe)i        -p      f  •        X     , 
—  zz  ^^ —  .     En  taisant  donc 

m  y  2  y  2 

—y; :=^,  on  aura 

-        ^  ,2  2 

i!  =  |(/^-^^^:=:27,  4o3859(/^-g^)  jours(§.  34,.). 
Cette  formule,  donnée  par  Lambert  (  ^  ),  est  extrêmement  simple,  par- 
cequ'elle  ne  suppose  que  la  somme  de  deux  rayons  vecteurs  et  l'angle  com- 
pris, ou  la  corde  décrite  par  la  comète.  On  a  construit  sur  cette  formule 
une  table  (^)  qui  renferme  le  tems,  les  trois  côtés  du  triangle  au  soleil  étant 
donnés.  Ces  tiois  côtés,  r/ r' ,  h,  donnent  aussi  les  élémens  paraboliques  de 
i'orbite,  la  distance  périhélie  q,  et  l'Enomalie  Cp  ou  la  longitude  du  périhé- 
lie, par  le  moyen  des  équations 

§.  344-  Les  deux  propositions  précédentes  (§.  34 1.  34^.)  suffisent  pour 
le  calcul  parabolique  qui  consiste  à  trouver,  dans  une  parabole  quelconque, 
le  secteur  décrit,  ou  l'anomalie  traversée,  dans  un  tems  donné,  et  réciproque- 
ment.  L'équation  0  z=m  ryï  Aang  - -[- ï  (  tang  -  )    )    (§.   342.)  fait    connaître    ^, 

y       2      3  \        2./  / 

(l)  Insi^nlores  orhUae   cometarum  proprieiaies.  §.  83. 

(2Q  Tab.  astron.  pull,  par  l'Acad.  de  Berlin,   1    III.  page  l3  ~  ZU 
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4)  étant  donné,  et  réciproquement,  q  étant  délerminé  arbitrairement,  ou  con- 
formément à  des  essais  précédens.  Si  Ton  cherche  les  tems  0,  ©,  qui  répon- 
dent à  la  même  anomalie  (p  en  difFérentes  paraboles,  dont  les  distances  pé- 
rihélies sont  q,  Q}  m  et  cp  ont   la  même  valeur  dans  les  deux  paraboles,  et  les 

•2  3 

teras  ù,  0,  sont  entre  eux  comme  q^  et  Q^;  c'est-k-dire  les  cai-rrés  des  tems, 
employés  dans  différentes  paraboles  à  décrire  la  même  anomalie,  sont  en 
raison  des  cubes  des  distances  périhélies.  Ayant  donc  construit  une  table, 
renfermant  l'anomalie  qui  répond  à  un  tems  quelconque ,  pour  une  certaine 
distance  périhélie  Q ,  elle  donnera  pour  le  même  tems  l'anomalie  dans  une 
autre  parabole  dont  la  distance  périhélie  est  q^  en  multipliant  le  tems  tiré 
—  .Le  calcul  sera  plus  simple,  si  Q  n:  i  ,  c'est- à!- dire, 
si  la  table  est  construite  pour  la  distance  périhélie ,  égale  au  rayon 
de  l'orbite  de  la  terre:  alors  la  table  sera  calculée  sur  la  formule 
©~/?2[  tg  — -|- ÎMg  — j   j     et  pour    une   autre  parabole   on  aura  ôzziOç*. 

Si   l'on  veut  déterminer  l'anomalie  cp,   le  tems  ù  étant   donné,    on  aura 
à    résoudre     l'équation    du    troisième    degré,     (tang  —  j    -|- 3  tang  —  rz , 

C'est  par  la  solution  de  cette  équation ,  que  la  table  a  été  calculée ,  qui  a 
ù  pour  argument.  A  l'aide  de  cette  table  on  trouvera  aisément  l'anomalie  <p. 
La  table  dont  les  astronomes  se  servent  ordinairement,  est  celle  de 
Barker,  qui  a  été  réimprimée  dans' V^dslrono mie  de  M.  Delambre,  et  dans  un 
traité  de  M.  Olbers  (  ^).  Elle  donne,  pour  toutes  les  anomalies  vraies  (p, 
de  5'  à  5',  depuis  zéro  jusqu'à  lyg^'Sô'  (parceque  l'anomalie  de  i8p°  n'a 
pas  lieu  dans  la  parabole),  le  logarithme  du  nombre  N:=:75  (tg~-j-ô  ^S"^^  )• 
Le  secteur  qui,  dans  la  parabole  dont  la  dislance  périhélie  Qz=i,  répond  à 
l'anomalie  d)  de  qo°,  est  -ziz^ziiS'.  en  nommxant  dons  s  le  secteur  de  la  même 
parabole,  qui  convient  aune  anomalie  quelconque  (p,  s  estznfg — r5pg~/  9 


et  le  nombre  Nz=:755i=: — -  s,  ou  S:îoo:  :5:  N,  c'est-à-dire  N  est  le  secteur 
s  exprimé  en  centièmes  de  S.  Or  le  tems  ^  qu'une  ccmiète,  décrivant  une 
pai-abole  dont  la  distance  périhélie  "zz.  q ,    emploie    à   traverser    l'anomalie  (p, 

3 

est  -zzimq^s  (§.  34'-î.):    donc  g  zn  "^  '^     N.   Halley    appelle    le  rombre    N  qui 
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N 
répond  à  $  jours,  le  mouvement  moyen  pour  le   tems  ^,  et  Barker  appelle  ~   le 

s 
moyen  mouvement  diurne.    !Eii   nommant  donc 

4og  —  iz:  9,  9601283  zn  h , 

on  déterminera  le  mouvement  diurne  n  par  la  formule 

logwzz:^-— 3  logç; 
après  , quoi  on  tirera  de  la  table  log  N,    pour  l'anomalie  donnée  ^,    et  l'oa 
trouvera,  en  jours  et  en  fractions  du  jour,  le  tems  ô  qui  est  employé  à  dé- 
crire Cp,  par  la  formule 

log  ():!=:  log  N  —  log  n. 
Le  problème   inverse  est  de  déterminer    l'anomalie    (p  qui  est  traversée  dans 
le  tems  e  depuis  le  périhélie.     Après  avoir  exprimé  ô  en  jours  et  en  fractions 
décimales  du  jour,  on  ajoutera  ensemble  log  tf  et  \o^n,  ce  qui  donnera 

log  N  =1:  ^»  —  *  log  q  -{-  log  ej 
et  il  est  aisé  de  trouver  par  interpolation ,  l'anomalie  0  qui ,  dans  la  table, 
répond  à  log  N.  Comme  les  comètes  emploient  tmq^  jours  à  décrire  l'ano- 
malie de  90^,  ce  tems  sera,  pour  la  comète  dont  la  distance  périhélie  zz  i, 
I m zz  109,  615435  jours:  c'est  pourquoi  on  l'a  appelée  la  comète  de  lo^ jours. 
Après  avoir  trouvé  (J),  on  connaît  aussi  le  rajon  vecteur  rziL- ^"iCS-  '^^^O' 

§.  345.  Si  l'on  a  trois  observations  d'une  comète,  trè^-peu  éloignées  Tune 
de  l'autre,  ensorte  que  la  courbure  de  l'orbite  pendant  ce  tems  est  peu  sensi- 
ble, on  peut  exprimer  d'une  manière  fort  simple  le  rapport  entre  les  trois 
distances  de  la  terre.  Soit  {Fig.  95.)  S  le  soleil,  T,  E,  R,  les  trois  lieux 
de  la  terre,  d'où  la  comète  a  été  observée  en  A,  B,  G,  et  AO,  BP,  CQ, 
perpendiculaires  à  l'écliptique,  donc  O,  P,  Q,  les  lieux  réduits  de  la  comète. 
Si  le  rayon  vecteur  SB  et  la  distance  accourcie  S  P  rencontrent  les  cordes  A  G, 
OQ,  en  b  et  p,  les  secteurs  ASB,  BSC,  sont  proportionnels  aux  tems.  Mais 
les  observations  étant  très-près  Fune  de  l'autre,  les  segmens  AB,  GB,  seront 
si  petits ,  qu'ils  ne  pourront  altérer  sensiblement  le  rapport  des  triangles 
ASB,  BSC  (^§.  170.).  Ces  triangles  seront  donc  à  très-peu  près  en  raison  des 
secteurs  et  des  tems;  et  comme,  ayant  même  base  SB,  ils  sont  comme  les 
hauteurs   Aèsin^,  C^sin^,    et  par  conséquent   comme    les  cordes   A.6,  C^, 
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eelles-ci  seront  comme  les  lems  pendant  lesquels  ces  cordes  ou  les  arcs  A  B, 
BC,  sont  parcourus-  Il  en  est  de  même  de&  cordes  Te,  eR.  Si  les  prolon- 
gations de  CA,  QO,  se  rencontrent  en  N,>  SN  étant  la  ligne  des  noeuds,  bp 
sera  dan»  les  plans  CNQ,  BSP,  perpendiculaires  à  l'écliptique^  d'où  il  suit 
que  bp  est  perpendiculaire  h  l'écliptique,  ou  parallèle  à  AO,  CQ.  Il  en  ré- 
sulte la  proportion  Ab  :  bC :  :  Op  : pQ,  d'où  il  suit  que  les  cordes  Op,  p Q, 
sont  aussi  proportionnelles  aux  tems.  On  peut  encore,  pour  une  première 
approximation,  supposer  ep  parallèle  à  EP,  ensorte  que  la  longitude  de  la 
comète,  obseryée  de  E,  est  déterminée  par  la  position   de   la  droite  ep. 

Dans  la  Fig-  96.  où  les^  lettres  O,  p,  Q,  T,  e,  R,  désignent  les  mê- 
mes points  que  dans  la  Fig.-  90.  les  trois  longitudes  observées  sont,  d'après 
ee  qui  précède,  déterminées  par  les  droites  TO,  ep,  RQ.  En  nommant  donc 
t,  i ,  ^' ,  les  tems  écoulés  entre  les  observations  I  et  II,  II  et  III,  I  et  III, 
P-j  ^' y  \^'\  les  angles  géocentriques  que  la  comète  à  traversés  sur  l'écliptique 
pendant  les  tems  t^  t' ,  t'%  et  en  tirant  es,  Rr,  parallèles  à  TO,  et  R?  paral- 
lèle à   epy  on  aura 

lep-nziiy    çRQm/a,',    rRQ=:/x'',  et  dans  le  triangle  ABC, 
Az=:|x,.    Bi=/,.    C^i8o°  — n.". 
ILes'  triangles!  Ohp,   OCQ,  donneront 

.       _  Ap  sin  u,  OC  sin  u,''^ 

sin  O  zzi  — ■-  zz  — --— — -, 

et  a:  cause  de  Op:  0  Q  \:t:  f'y 

l.      Apzn-jr—. OC. 

.  .  *  A  sin  )U,  R  C  sin  u" 

Ee»  triangles  TAe,   TCR,.  donnent  également  sm  1  zz.  — — - — :=:  — 1^^~~9 
et  Te  .•  RT  :  :  t  :  f,  d'où  l'on  tire 

IL.    eAin^-^^'RC. 

\"  sin  ju, 

©m  a  de  pluy  dans    les  triangles  RBe,   RCT,  sinRrr  — 


Re  TR      ' 

et  dans  les  triangles  QB;?,.  QCO,  sinQzz  i^î^^' z::^^^-^.  OrRe.-TR:: 
^p  :  OÇT:  :  t'  :  ï';  on  aura  donc  les  équations 

r'sin/x'  '  /  i''sin^' 

E'n«  faisant  les  trois   distances  accourcies  de  la  lèrïè 
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TOzi:?,     ep-=z2\     RQ=ip'',  on  aura 

/T     I     TT^  / f  sin    ;/'  f '  sin  a"  , 

(^  +"^'  f  -  ?^Ti;^  ?  '    .  (iii  +  iv),  ?'=  pT-i?  ?> 

d'où   il   résulte  la  proportion 

/,  ^  ^' 

p  :  p    :  :  : 

sin   ]x       sin  |u,'  ' 

c'est -à  dire,  les  distances  accourcies  de  la  comète  à  la  terre  sont  en  raison  dire- 
cte des  tems  écoulés  entre  chaque  observation  et  la  troisième,  et  en  raison  inverse 
des  sinus  des  mouvemens  géocentrigues  de  la  comète  pendant  ces  teins.  Ayant  pris 
arbitrairement  une  distance  de  la  terre,  la  proportion  précédente  servira  à 
déterminer  les  deux  autres    (  ^  ). 

Le  calcul  est  singulièrement  simplifié  par  ce  moyen,  La  méthode 
précédente  (§.  339.)  consiste  à  adopter  arbitrairement  deux  angles  de  commu- 
tation, indépendans  l'un  de  l'autre.  Il  est  donc  nécessaire  d'essayer,  pour 
chaque  valeur  du  premier  angle,  différentes  hypothèses,  Jusqu'à  ce  que  les 
deux  angles  satisfassent  à  deux  observations:  ensuite  il  faut  former  diverses 
suites  de  pareilles  hypothèses,  pour  rendre  les  deux  angles  conformes  à  trois 
observations.  En  vertu  de  la  proportion  que  nous  venons  de  prouver,  vine 
distance  est  déterminée  par  l'autre:  au  lieu  d'une  suite  d'hypothèses  on  ne 
formera  donc  qu'une  seule  hypothèse  pour  la  première  distance,  et  l'on  sera 
ainsi  dispensé  de  tout  le  calcul  qui  était  nécessaire  pour  examiner ,  si  les 
deux   distances  sont  d'accord  entre  elles. 

§.  346.  Le  lieu  d'une  comète  ou  planète  réduit  à  Técliptique  est  le  point, 
où  la  perpendiculaire  abaissée  de  fastre,  vient  rencontrer  fécliptique.  La 
réunion  de  ces  points  formera  une  courbe  qui  est  la  même  que  la  projection 
prtographique  de  l'orbite  sur  l'écliptique,  et  qu'on  peut  appeler  Vorbite  réduite 
de  la  comète.  Cette  projection  sera  d'un  grand  usage,  pour  obtenir  une  ap- 
proximation sans  beaucoup  de  calcul. 

Soit  {Fig.  i^'^.i  PA  l'orbite  parabolique,  S  son  foyer  ou  le  soleil,  P 
le  sommet  ou  le  périhélie,  PSQ  le  grand  axe,  SNv  la  ligne  des  noeuds, 
donc  V  le  noeud,  et  abaissons  d'un  point  quelconque  de  l'orbite  -A,  les  per- 
pendinilaires   AO  à    fécliptique,   AM,    et   par  consé  fiient   CM,  à  la  ligne    des 

(i)  Voy.  l'oscoçich,  Noweaux  Ouvrages,   Tome  III,    Opusc.  1.  §.  5.  ' 
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noeuds:  on  aura  donc  l'inclinaison  de  l'orbite  AMO=:J.  Le  point  0  est  dans 

la   projection,    et  si  l'on  joint    tous   ces  points    par   la  courbe    Op,   elle  sera 

l'orbite  réduite.   Soit  AQ  perpendiculaire  à  PS,  PSzzy^  SQuzX,  QAzzzY^ 

on  aura  i 

Y^-4y(X  +  9). 

Soit  pour  la  projection,  SM=  r,  MO  =5;  AM  =  ^^  et  AQ  seront  dans  le 

plan  de  l'orbite.     Appelons  (p  l'angle  MSQ  =:  PS«  que   la  ligne  des  noeuds 

fait  avec  l'axe,  et  soit  q  le  point  où  AQ  coupe  SN:  on  aura  AqMzzSçQzn 

go° — cp,  d'où,  en  faisant  pour  abréger,  sm(P'z:zm,cos<p:zzn,cosJzii  —  ,  on  aura 

ks        ^^           mks        „                    mks        ^                       m^  k  s 
AM=z/cs,    A^n:— ,     Mçziz—^,    Sgzzr ,     Qq  —  mr —, 

SQmnr  —  mks  z:zX,     Q  Azumr-A-nks-zzY, 
Il  en  résulte  pour  la  projection  cette  équation  entre  r  et  5, 

I.     o  zz  m"  r^  -|-  2.mjikrs-\-n''  k'''  s^  —  ^qnr-\-  ^qmks  —  4 9*» 
ee  qui  est  la  forme  générale  pour  les  sections  coniques  ^   mais  les  constantes 
dépendent  l'une  de  l'autre  ensorte  que  la  parabole  seule  satisfait  à  cette  équa- 
tion^ ce  qu'on  verra  aisément,  en  transformant  les  coordonnées. 

Qu'on  tire  dans  l'écliptique  par  S  la  droite  SR,  faisant  avec  la  ligne 
des  noeuds  SN  l'angle  RSNzzv}/  dont  la  tangente  est—,  qu'on  abaisse  la 
perpendiculaire  OR  sur  SR,  et  qu'on  prenne  les  coordonnées  SRzn^,  ROzi:w,* 
en  nommant  sin  xj/  =z  /x,  ces  vp  zz  v,  on  aura 

—  zz:— -ou  /nv  —  /z/tazzo,  Srzz— ,  Kriz:  —  ,  Utzztm  —  — . 

-vnfe  V  V  V» 

OMm^zzivu  —  \it,     MrzzfXM ,     SM  z=  rzz:|n,w -|- v/. 

» 

En  substituant  ces  valeurs  au  lieu  de  r  et  5  dans  l'équation  1.  on  aura 
o  zz:  (m  iu,  -\-  n v kf  uF'  ~\-  (rn v  —  n\K k)^  ^^  -|-  2  (in v  —  nk\i.)  {jn}}.  -\-nk-i)  ut 
-\-  ^q  {pi^k  —  n}}.)  u  —  ^q  {in k }s.  -\-  11^)  t  —  4 7% 
ou  à  cause  de  mv — 7Z/^fxzz:o, 

IL     ozzA='u=*-|-4B7w  — 4C^!!  — 4^% 
A  étant  zz: m  fx -|- « /^ v ,  Bzz:m^v — «/x,  C  zz  m^/x -|- «v.     Comme  t  n'a  qu'une 
seule  valeur  pour  cliaque  valeur  de  u,  il  s'en  suit  que  la  projection    est  aussi 
une  parabole^  dont  le  grand  axe  est  parallèle  à  SR,  faisant  avec   la  ligne  des 
noeuds  un  angle  4*  dont  la  tangente  est  zztangcpcosJ,.  et  tombant  du  même 

67 
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côté  qa&V l'axe  de  l'orbite.  L'axe  de  la  projection  est  la  ligne  VT,  paralljèle 
à  SR  à  la  distance  R T ii: S V m e iz:  — —  .  En  etïct,  si  l'on  nomme  les  ordon- 
nées  prises  sur  VT,  TOm/,  on  aura  SRiz:VTz=:^^  et  ROzzuzzj — e, 
ce  qui  étant  substitué  en  II,   donnera   léquation 

/s^      ,     oziA^/-f-^(2B^  — A"e)j— 4G<7^4-A^e^^4B^e  —  49^ 
"it  à  cause  de  2.Bc/  —  A^ezuo, 

Soit  Vp  ::ir:gzz  — — -t  elpTzzx,  ou  i  zn  x — ^."  la  dernière  equnlion 

deviendra,  ^ 

et  à  ciîuse   de  C^ —  -       .  ^ —  o, 

A.  _____ 

-r  O  —  A^^  —  ^Cqx. 

^  -.         m~v  tans:  (î)        .  m       „         m'' — u*       _  v^      ,       ,        -v 

Or   on   a   kziz^—  z=  — --r,   A=:  -,    B= ,   C  zr  -:    ia  dernier©' 

équation  se  cliangefâ  donc  en  j 

IV.     y^  zz  ±-^  X,  y 

ce  qui   est  l'équation  de  la  parabole,    les  abscisses   x   étant   prises    sur  l'axe' 

principal  depuis-4e  sommet  p.    Le  paramètre  de  l'orbite  réduite^  est  — -^ —  q, 

qui   est  au  paramètre  de   l'orbite   4<7  comme   )u,^  v  est  à  771'^  n,  ou   sii^vpsina^' 

,  q  sin  \|/  sin  2  \p 

à  sin  (1)  sin  2  (t);  et  sa  distance  périhélie  est  zn   - — - — : — -r-, 

^  ^'  4  sm  Q)  sin  2  (p 

Ainsi,  l'orbite  ayant  été  construite  d'après  les  éléraens  c|),  J,  ç,  on 
calculera  tg  vp  zn  tg  (p  cos  J3  on  prendra  sur  la  ligne  des  noeuds  NStz,  Swzz 
zz—  —  —^ lU^iz-^-ï ^    —. — ^^ -,  on  fera  SnVzzzvpj  npi:z 

sin\}y         jj.  m^n  sir.  (psinacp  ' 

,ï  V  —  Vp  z=  S  «.  cos  v^  — ^  zz:.  ^-^^ t-^ '-  =  —  —  -—3— ,  ou 

S  7t  g  sin  \f^  sin  a  \[/  q  sin  vp  sin  2  \f/ 

-      "^  2  cos  $   ~"     sin  Cp  5in2  (p    ''  ^      """     sin  (p  sin  2  (p  > 

ce  qui  suffit  pour  connaître  le  sommet  p  et  le  foyer  F ,  et  par  conséquent 
pour  construire  la  parabole  entière  pOv.  Il  faut  distinguer  le  sommet 
p  de  la  projection  du  sommet  P  de  l'orbite.  Ayant  abaissé  sur  l'écliptique 
et  sur    la    ligne   des    noeuds    les   perpendiculaires    Po,    et    om^,   Vm,    on  a 
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P/?7orrJ,  PS/nzzcf),  donc  Smzzzq  cos  (p,  P/nrz^sin^,  mo  in*/ sin  $  cos  J, 
et  la   projection   o   du  périhélie   P   est  donnée  par  Sm  et  mo. 

§.  ^47.  Pour  vérifier  les  éléraens  par  la  comparaison  avec  les  obser^ 
valions,  il  ne  suffit  pas  de  connaître  l'orbite;  il  est  nécessaire  qu'on  puisse 
indiquer  pour  un  tems  donné,  le  lieu  occupé  par  la  comète,  pour  en  dé- 
duire son  lieu  géocentrique.  Dans  une  première  hypothèse  on  peut  se  dis- 
penser du  calcul,  en  employant  la  construction  de  l'orbite  et  de  sa  proje- 
ction, qui  vient  d'être  développée.  Si  l'on  a  tracé  de  plus  l'orbite  terrestre, 
on  trouvera  pour  un  tems  quelconque,  le  lieu  géocentrique  de  la  comète, 
pourvu\  qu'on  puisse  déterminer  les  lieux  occupés  par  la  comète  dans  la 
projection,  et  par  la  terre  dans  son  orbite.  Pour  cet  effet  il  est  nécessaire 
de  diviser  les  deux  orbites  en  jours  et  heures,  suivant  les  préceptes  qui  se- 
ront  donnés  ci -api es. 

Comme  il  est  plus  que  suffisant,  de  substituer -à  l'orbe  terrestre  un 
cercle  excentrique,  il  s'agit  seulement  de  la  placer  dan,s  la  situation  juste  relative- 
ment à  l'orbite  de  la  comète.  Soit  {Fig.  98.)  AP  l'orbite  de  la  comète,,  S/i 
la  ligne  des  noeuds:  la  longitude  supposée  du  noeud,  et  la  longitude  connue 
de  l'aphélie  de  la  terre  SI,  donneront  les  angles  YS«;,  TSI,  nSl^  et  nSP. 
Ayant  donc  pris  sur  SI  une  ligne  S  H  égale  à  l'excentricité  de  la  terre, 
sur  la  même  échelle  sur  laquelle  on  a  fait  SPzz<7^  on  décrira  du  centre 
H  et  du  rayon  HIizii  le  cercle  ITR  qui  représente  l'orbite  de  la  terre, 
sur  laquelle  on  pourra  déterminer,  pour  un  tems  donné,  les  lieux  de  la 
terre  T,  R,  par  le  moyen  des  angles  TST,  TSR.  Si  donc  AP  est  l'orbite 
réduite",  et  divisée  en  jours  etc.  on  n'a  qu'à  chercher  deux  lieux  T,  A,  sur 
les  orbites  de  la  terre  et  de  la  comète,  qui  répondent  à  un  tems  donné: 
cela  posé,  V TA  sera  la  longitude  géocentrique  de  la  comète,  TSA  la  lon- 
gitude héiiocentrique,  STA   l'élongation,   et  TSA   la  commutation. 

Deux  observations  suffisent  pour  diviser  l'orbite  de  la  comète.  Puis 
dont  que  le  passage  par  le  périhélie  est  un  des  élémens  les  plus  importans, 
il  sera  bon  de   prendre  ^ce  passage- pour   Tune  des   observations. 

§.  34H.  Le  M  ME,  Imaginés  dans  chaque  iiistantim  cercle  passant  par  le 
lieu  de  la  cojnéte  C  (/%.  98.)^  le  périhélie  P,  et  le  foyer  ou  le  soleil  S;   le  cen- 


« 
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tre  de  ce  cercle  sera  coasfaminent  dans  la  droite  KL,  perpendiculaire  à  la  distance 
périhélie  PS  par  son  milieu  F,  et  le  centre  avancera  sur  cette  ligne  d'un  mouVQ- 
ment  uniforme,^ 

La   première    proposition  est  évidente,  parceque  le  cercle  est  supposé 
passer  constamment   par  les   points  S,  P.     Soit   la  comète   en  C,   G   le  centr© 
du  cercle  décrit  par  G,  S,  P,    et  CM    perpendiculaire    à  l'axe.  ,  En  nommant 
VMzizx,  MC—y,  VS  —  q,  PF^o^.  on   aura 
y^z-^qx,   la  surface  PCMzZo-^j,   le  triangle  SMCzzï(x  —  q)y,   donc 

le  secteur  P  C  S  =  ï  X  (9 -1- 1  ^cj  z=  S. 
En  abaissant  sur  CM  la  perpendiculaire   GD,    et  en  joignant  GS,  on  aura 

GS^  — DM^4-FS^— j^-^2j.DC  +  DG=^  +  Ç,  et 

GC^  —  FM^ -f  DG^  — x^  -  90:+ ^  +  DG^ 
Mais  GS  =  GG,   d'où   l'on  tirera 
DQzz.^lz^^l±3_^     FG=:r    -pç— ^"^'''"^  ^  — ^^  ^^  g  +  ^)  __.y  (-^  ^  +  ^) 

et  en  substituant  j  (3^-|-a:)z=:6S,  FG—  -— .  Or  S  étant  proportionnel  au 
tems  suivant  les  lois  de  Kepler,  .le  mouvement  du  centre  F  G  est  uniforme. 
Au  moment  où  la  comète  passe  par  le  périhélie,  le  centre  est  en  F.  Eri 
exprimant  donc  le  tems   t  depuis  le  périhélie  en  jours,   on  a  (§.  34i.) 

t  5  t 

S:zz  —V  q,  et  FGzz:  -; en  rayons  de  l'orbite  de    la  terre. 

m         '  /^m.y  q  "^ 

Cette  propriété  des  orbites  paraboliques,  aussi  élégante  qu'importante,  est 
une  des  nombreuses  découvertes   de   Newton   (^). 

§.  349.  Le  lemme  précédent  otfre  un  moyen  très-simple  de  diviser 
l'orbite  parabolique  en  tems.  Comme  les  élémens  doivent  nécessairement 
donner  le  tems  T  du  passage  par  le  périhélie,  et  la  dislance  périhélie  q,  on 
marquera  en  P  le  tems  T,  et  pour  un  tems  quelconque  t  depuis  le  périhélie, 

5  t 

on    fera   FE=: ,  t   étant   exprimé   en  jours,  et   l'on    décrira  du   centre 

A'nyq  *  .  - 

E  et   du   rayon   ESiziEP   un    cercle  qui  coupera   la  parabole   dans  un  point 

B  qui   sera   le  lieu    de  la  comète  dans   l'instant  t.     On   peut  obtenir  le  même 

résultat  sans  calcul  ,  et   sans  connaître  T.     Si  A   et  C  sont  deux   lieux  de  la 

(!)  Fhil.  ffat,  tnnG.  Maih.  Lih.  L  frep.  XXX.  §.  167. 
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Comète,  observés  de  la  terre  en  T  el  R,  on  connaît  les  élongations  de  la 
coniête  sur  l'écliptique,  v)  et  ô,  el  l'on  trouvera  avec  v)  et  la  latitude  géo- 
centrique  p,  l'élongation  sur  l'orbite  STA,  par  l'équation  C(js  STA rz:  cos  >o  cos  (3. 
,  Ayant  calculé  de  la  même  manière  l'angle  SRG,  on  peut  tirer  les  droites 
TA,  RC,  qui  donnent  deux  lieux  de  la  comète  avec  le  tems  qui  leur  con- 
vient. Soit  O  le  milieu  de  SG,  OG  perpendiculaire  à  SG,  qui  rencontre 
FK  en  G:  cela  posé,  G  sera  le  cercle  du  centre  passant  par  C,  S,  P.  On  trou- 
vera par  le  même  procédé  le  centre  K  du  cercle  décrit  par  A,  S,  P:  ayant 
donc  marqué  en  G  et  K  les  tems  qui  conviennent  à  G  et  A,  on  connaît  le 
tems  qui  répond  à  la  ligne  GKj  elle  servira  donc  d'échelle  pour  diviser  la 
ligne  entière  FK  en  tems,  et  par  conséquent  aussi  la  parabole,  en  prenant 
de  chaque  point  E  de  la  ligne  FK,  EBri:ESi=:E  P.  Le  tems  qu'on  trouve- 
ra par  ce  procédé  pour  le  point  F,  servira  en  même  tems  à  vérifier  le  tems  T 
©t  à  juger  si  la  valeur  supposée   de  T  est  d'accord  avec  les  autres  élémens. 

§.  35o.  Soit  {lig.  97.)  AP  l'orbite  élevée  sur  l'écliptique,  N/z  la  ligne 
des  noeuds,  AO,  et  A  M,  OM,  perpendiculaires  à  l'écliptique  et  à  N«;  et 
imaginons  que  la  parabole  AP  tourne  sur  l'axe  N«,  jusqu'à  coïncider  avec 
l'écliptique.  Pendant  cette  rotation  AM  reste  constamment  dans  le  plan  AMO 
perpendiculaire  a  Nw,  elle  finira  par  coïncider  avec  MO,  et  le  point  A  tom- 
bera en  a^  Ma  étant  znMA  et  MO:i=:M  Acos J=:Macos J.  Si  donc  la  véri- 
table orbite  AP  a  été  tracée  dans  le  plan  de  l'écliptique,  el  que  a  soit  le  même 
point  que  le  point  A  dans  la  situaion  élevée  de  l'orbite,  on  trouvera  la  pro- 
jection O  de  a,  en  abaissant  la  perpendiculaire  «M  sur  Ntz^  et  en  faisant 
MOzzMacosJ.  Il  est  aisé  de  voir,  que  l'angle  PS/ïzik^  que  fait  la  ligne  des 
noeuds  avec  l'axe  n'est  pas  changé,  pendant  que' le  triangle  PSm  tourne  sur 
l'axe  S 171.  Or  les  points  a,  O,  répondant  au  même  instant,  on  procédera  de 
la  manière  suivante:  après  avoir  divisé  la  parabole  aP  suivant  les  préceptes  du 
§.  349,  on  abaissera  de  chaque  point  de  division  a  la  perpendiculaire  sur  la 
ligne  des  noeuds  a  M,  et  l'on  fera  MO=z:MacosJ:  alors  Osera  le  point  cor- 
respondant   de  l'orbite  réduite   qui   sera  ainsi   construite   et   divisée   en  tems. 

Cela    po;é,  on  pourra  vérifier  les  élémens  par  chaque   observation,  en 
joignant  les  pi)inls  A;  T  (./%.  98.),   où    le  tems   de  l'observation   se  trouve 
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marqué,   ce  qui  donne  Fangle  STA  qui   doit  être  le  même  que  la  différence 
observée  entre  les  longitudes   du  soleil  et  de  la  comète. 

§.  35i.  Dès  qu'une  comète  a  PAru ,  il  faut  chercîier  une  valeur  ap- 
prochée de  ses  éiémens ,  afin  qu'on  puisse  la  retrouver,  si  les  observations 
ont  été  interrompues  par  sa  conjonciion  avec  le  soleil,  ou  par  le  mauvais 
tems.  Les  premières  observations  seront  donc  très-près  l'une  de  l'autre,  en- 
sorte  qu'on  pourra  se  servir  de  la  méthode  exposée  ci-dessus  (§.  345.),  qui 
sera  corrigée  par  une  méthode  semblable  à  celle  de  M.  Gauss  (§.  171.)  (^). 
Soient 

6c,  a!,  a\  et  p,  p',  (3'',  les  longitudes  et  latitudes  géocenîriques  dans  les 
trois  observations,  f,  ?',  ç",  les  distances  accourcies  de  la  comète  à  la 
terre  qui  sont  encore  inconnues,  O?  O'?  &' j  les  longitudes  du  soleil, 
R,  R^  R''',  les  rayons  vecteurs  de  la  terre,  t,  ^^  les  tems  écoulés  entre  la 
I  et  la  II,  et  entre  la  II  et  la  III  observations.  ) 
On  a  trouvé  \(§.  345.) 

ff  t^  sin  (a'  —  «) 

^     —  fsin(a'''  — a')  [[ 

équation  qui  a  besoin  de  deux  corrections.  On  avait  supposé  1)  les  ligues 
EP,  ep,  parallèles  {Fig.  gS.),  et  2)  les  cordes  Op,  pQ,  Te,  eR,  proportion- 
nelles au  tems.  Il  e?t  aisé  de  voir  que  la  première  supposition  se  réduit  à 
substituer  le  point  b'  au  lieu  de  B'  (Fig.  ^'j.)-.  car  si  l'on  suppose  l'oeil  au 
centre  de  la  sphère,  sur/ laquelle  tous  les  points  sont  projetés,  A,  A\  A!\ 
seront  les  lieux  du  soleil,  b'  sera  le  point  d'intersection  du  grand  cercle  pas- 
sant par  les  lieux  géocentriques  de  la  comète  dans  la  I  et  la  III  observa- 
lion,  B,  B",  avec  le  grand  cercle  passant  par  les  lieux  géocentriques  de  la 
comète  et  du  soleil  dans  la  II  observation,  B',  A';  b'  est  donc  la  projection 
du  point  d'intersection  de  la  corde  AG  [Fig.  gS.)  avec  le  rayon  vecteur  SB, 
ou  du  point  b  qui  a  la  même  longitude  que  le  point  p.  La  première  suppo- 
sition sera  donc  corrigée,  en  substituant  la  longitude  de  b'  {Fig.  47-)  que 
je  désignerai  par  'a,  au  lieu  de  celle  de  B' m  a'.  On  a  vu  (§.  171.  suiv.), 
comment  se  trouvent 


(ij  Voy.  le  irailé  de  M.  Olbers^  cité  §.344. 
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B'  b'zz  (r'\     k'  B'  =  d,     B'  A'  a  ziz  6',  et  A'  h' —  d  ^  «•',  d'où  Ton  tire 
tang  A^  (3'  z=:  tang  {d  —  o-')  cos  d',.   et  'a  :=:  Q'  ±:  A'  p'. 
En,  faisant  donc  pour  abréger, 

t^sin(V^  — g)-  __  jyj^ 
fsin  (a"—- 'a)  ' 

îa  première  correction   donnera 

f  zn  M?. 
Soit  (i^'^-  99')^6  soleil  en  S,  la  terre  en  T,  la  coinète  en  C ,  sa  lati- 
tude géocentrique  CTE=i:(3,  et  nommons  r,  r,  r',  ses  rayons  vecteurs  dans 
les  trois  observations^  cela  posé  on  aura  TGzzfsecp,  STzzB. ,  SGmir,  et 
dans  ie  triaiigle  l'ectiligne  TSG, 

r"  z::  R^ -j- e^  sec^  p  —  2  R  ?  sec  (3  cos  ST  C. 
Dans  le  triangle  splicrique  SCE,  dont  le  centre  est  T,  les  deur  côtés  perpen- 
diculaires sont  CTE:ii:p,  STE  =  0— «,  et  l'hypothénuse  STC:  on  a  donc 

\  cos  STC  :=!  cos  (3  cos  (O —a)? 

ce  qui  étant  substitué  dans  la  dernière  équation,  donnera 

(i) r"  :=  R^  —  2  Re  cos  (Q  —  a)  -f  ^^  sec^  (3. 

On  trouvera  de  la  même  manière  pour  la  troisième  observation  j.  en  substi»- 
tuant  e"=Me,, 

(a) r''^  =  R''^  •—  2  M  R'^  ?  cos  (O''  —  «'0  +  M^  ç^  sec*^  (3''.       ^ 

Déterminons  le  lieu  de  la  comète  G  par  les  trois  coordonnées  perperrdiculaires 
___  CY.  zz  z,     'EA.zzL  y,     SK  zz:  œ, 

^A- étant  la  droite  dirigée  vers  le  point  vernal,.  A GT  Tordre  des  signes,  et 
EG  étant  supposée  au  nord  de  l'écliptique..  En  abaissant  les  perpendiculaires 
Tiy  Tt,  sur  SA,  AE,  on  aura 

tT  E  =  a,  A  S  T  =  é  =:  1 8o°  -f  O  5  T  r  =:  ?  cos  a,  tE  =:::  f  sin  a,. 

T^  =  Rsin5=i: — iRsinQ?  Sif  zzrR  cos  Jzz  —  R  cos  Q,  donc 

xzz  p^  cos  a  —  R  cos  Q^  yzzi  sin  a  — ^  R  sia  Q ,,  s  zz  ^  t^ng  p, 

et  pour  la  troisième  observation, 

x'—  M  0  cos  a"—  R''  cos  O'',  /'=  M?  sin  a"—  R^sin  O",  z" ^  M?  tang  p''.- 

En  nommant  k  la  corde  entre  le  premier  et  le;  troisième  lieu  de  1&  comète^ 

on  aura 
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et  à  cause  de"  /-^  -"  a;-  -f-/  -f-  s^  r"^  —  x"^  -f-  y"^  -f-  /  ^ 

^^  zz:  r"  -[-  r"'-^  —  2  a;:ï;''  —  2 j j"  —  2  s  s^'. 
Si  l'on  substitue  les  valeurs  de  x,  y,  z,  x",  y" ,  ^' ,  il  viendra 

Pzur^-^r''^— 2RR"cos(0"— 0)H-2R"?cos(0''— a)  +  2MR?cos(0— O 
—  2  M  f  cos  (a''  _  a)  ^  2  M  e^  tang  (3  lang  [3", 

ou  en  nommant  les  quantités  données 

âRR^'cos(0''— 0)  =  F,     2R''cos(0''— a)-l-2MRcos(0— a")zi:G, 
2  M  cos  (a"  — .  a)  -f-  2  M  tang  p  tang  ^"  ziz  H, 
(3) .  .  .  .  •. /^^  ru  r^  +  r"=  —  F -f- G?  —  He^ 
Les  équations   (i)  (2)  (3)  renferment  quatre  inconnues,   r,  r",  ?,  k.     En    attri- 
buant à  l'une,  par  ex.  f,  une  valeur  arbitraire,  les  équations  (i)  (2)  donneront 
r,  r" ,    d'où  l'on  trouvera  k  par  l'équation  (3).     Mais    toutes  ces  valeurs  sont 
fondées  sur  l'hypothèse  qu'on  a  adoptée  pour  f.   ainsi  il  faut  les  vérifier,   ce 
qui  se  fera  par  le  moyen  du  tems  écoulé  entre  la  1  et  la  III  observation,  qui 
est  zz:  t-Yt'  znf. 

En   exprimant   les  tems   en  jours,    et  en  faisant -— n:  27,  4o3859  =:  n^ 
©n  aura'suivant  la  formule  de  Lambert  (§.  343.) 

Il  faudra  donc  changer  la  valeur  supposée  de  f,  jusqu'à  ce  qu'elle  satisfas- 
se à  cette  équation^  et  deux  hypothèses  pour  f  suffiront,  pour  en  trouver  par 
interpolation  la  valeur  qui  satisfait  aux  trois  observations.  Avec  cette  valeur 
on  calculera  par  (i)  et  (2),  ret  r" ,  d'oii  l'on  conclura  les  latitudes  et  les  longitu- 
des héliocentriquqs  X,  X",  et  L,  L".  En  effet  on  a  (i^%-.  99.)  CEzf  tangpzrsinX., 
d'où  il  suit 

sin  X  zz:  ^  tang  3,     sin  X^'  z=  -fr  tang  <^" ,     sin  T SE  zz:  ■^— , 

et  en  nommant  les  angles  de  commutation,  7,  7'^, 

osin(o  —  a)  .     ^  ,,  M  P  sin  f  g/' — a")  ^     i     «, 

sin7zz.^ ^^        \     sin7"zz:.-    ^    ,/     ,^ ^,     L  zz:  $ -f  7,  ou 

y  r  cos  X  'r    cos  A 

LzziiSc^-l-O-i-'V,     L''=zi8o^-f  0''-l-'V". 
Avec   X,  X'',  L,  V,  on  trouvera   (§.  177.)  (p)  (ç)  (r)  la  longitude  du  noeud 
ascendant  ziz  Q,  l'inclinaison  zz:J,    et  les  longitudes  héliocentriques  sur  l'or- 
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bite,  C,  C  En  nommant  u,  u" ,  les  anomalies  vraies ,  on  connaît  l'angle  au 
soleil  u''  —  uzziÇ/'  —  C,  et  les  rayons  vecteurs  aJjacens  ,  r^  r" ,  d'où  l'oa 
conclura  C§.  342-) 

la  longitude  du  périhélie  mP,  la  distance  périhélie  "znq,  et 
le  tems  du   passage  par  le  périhélie  "zz  0, 
ensorle  que  tous  les  élemens  sont  connus. 

§.  352.  Considérons  maintenant  la  correction  de  la  seconde  supposi- 
tion (§.  35 1.).  Pour  cet  effet  on  se  servira  du  tems  de  la  seconde  observa- 
tit)n ,  en  calculant  pour  cet  instant ,  avec  les  élémens  trouvés  par  la  mé- 
thode précédente,  l'anomalie  vraie   u'.     Cela   posé  on  a   {Fig.  gS.) 

•      *;t>  •     ^,-r>  AS.sinASS  CS.sinCSô 

sin  A  o  B  zr:  sin  G  <9  B  zz ; zz . 

Aô  C  è  ^ 

sin  SeT  zzsin  SeK  =: zz ,     d  ou    il  suit 

Ab  -.Cb  '.'.  rsinii/  — -u)  :  r"  sin  {u' —  u') ,    et 

Te  :  Re  :  :  Rsin(0'— O)  ••  R''sin(0''—  O')- 

Mais  les  projections  Op,  Qp,  sont  entre  elles  comme  Ab,  Cb:  en  faisant  donc 

7i^  sin  [u^'—  u')  R'  'sin  (  ©''  —  g') 

r— (  zz  m,      ^^ — ; c  zz:  n. 

r  sin  {u'  —  U)  R  sin  [o'  —  G  ) 

on   aura -^  zr  m.v     — zz:/z.     Comme    ces   rapports    doivent  être   à  trës-pea 
O  ^       ^/  T  e  ' 

près   égaux   à    —zzr,    supposons   m  zz.  r -\- p,    n  zzir  -\-  g, 

__  r'' sin  [y.'' ~  u*)  ^f  __  R^^sin(G^— qQ  _  t^ 

^  ~  sm  (îi'—  u)         7'      ^       ^    "~  R  sin  (^O'—  ©)  t  * 

étant    donnés.     Or  on  a  {l'ig.  96.) 

OAsinA  OBsinB  .  TAsinA  R  B  sjn  B       , 

Sin  p  zz zz  -^ ■ ,     sin  e  zz  — zz:  — — ,  donc 


^OA-fTAzz^zz^^i^^tl-î^ilî,   et 

'  sin  A 

O  B  4-  RB  zz  p" Q  j' sin  J7  +  Re  sine  __   (t  + j))  O  j>  sin  j>-+-(t  4- gl  Te  sine  ___ 


Sin  B  sin  B 

T  ^  sin  A -f  f)  ,  O  ^  s  in  ^ -f- (j  ,  T  e  sin  e 

■ — ' . « 

-  '     -  sin  B 

En  substituant  Op  sinpzzO  A  sin  Azz(e  — TA)  sin  A,  et  T  A  sin  AzzTésine, 
il  viendra 

^„  (t  -\-p)  ç  .  sin  A  H-  (^  —  p)T  esin  e 

sin  B        "  ^ 

68 
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et  Ton  a  dans  le  tiiangle  TSe  {Fig.  gS.)  Te  siu  e  zr  ST  sin  TSc.  Mais 
STzzR,  TSe  zizQ)' —  Q,  et  A,  B  {l'ig.  96.),  sont  les  angles  qne  le  rû3'on 
visuel  dirigé  vers  le  lieu  réduit  de  la  coraèle  dans  la  II  observation  fait 
avec   les    raj-ons  visuels    dans    la   I  et  la  III  observation,    donc   Azzi'a — -a, 

Br=a''— 'a,    et  .  ' 

f, {r-\-p)  P  sin  C'a  —  a")  -H  [q  —  ■p)'R  sin  (g'—  o) 

SIR  \^oi    —  a) 

En  faisant  donc  e''— N?,  N  étant  ia  valeur  corrigée  de  M  (§.  35i.),    on  aura 

m  sin  ('a  —  a)  -\-  (n  — ■  '«)  —  sin  (Q' —  Q) 

N  = ^  ^ 


sin  {a!'  —  'a) 

oii  Ton   peut,  sans   erreur  sensible,    substituer  au  lieu   de  ?  la  valeur  trouvée 
par    le    premier    calcul    (§.  35 1.),    que  je    désignerai  par  (^).     On  aura  donc 

{(^^  sin  ['a  — a)  —  R  sin  [0^—0),^  T".im[u"—  u')-^^'',-  sin  [q''—  ç/)  sin  [u'—  u) 

(_  ^  )  r  sin  (^a'' —  'a)  sin  [u' — u)  * 

et    la    valeur  corrigée    de    ^''zzN?.     On   mettra   donc   dans    les  équations    (2) 
(3)   (§.  35 1.^  N  à   la  place  de  M,    et   l'on   changera  ç,   jusqu'à  ce   qu'on   tr'ou- 

vera    ( M  —     ^^  r~Tr^  '     Avec    ces    dernières  va- 

V         2         /  \^         2         /  27.4038^9 

leurs   de  r,  r',  ~  etc.    on    calculera    tous    les    élémens  paraboliques  de  rorbite, 
d'après   les   formules    du   §.    35i. 

353.  Quand  les  élémens  ont  été  corrigés,  par  la  méthode  précédente^ 
de  manière  à  satisfaire  parfaitement  à  trois  observations,  on  ne  peut  pour- 
tant pas  les  regarder  comme^  exacts ,  à  cause  des  erreurs  d'observation;  car 
il  est  impossible,  que  les  véritables  élémens  soient  d'accord  avec  des  obser- 
vations défectueuses.  Pour  être  exacts,  ils  ne  doivent  être  parfaitemeîit  d'ac- 
cord avec  aucune  observation,  mais  ils  doivent  satisfaire  à  peu  près  à  toutes 
les  bonnes  observations,  en  donnant  tantôt  trop,  tantôt  trop  peu.  Pour  les 
rendre  tels,  il  faut  les  vérifier  par  un  grand  nombre  d'observations,  aussi 
éloignées  que  possible  des  trois  observations  qui  ont  servi  à  déterminer  les 
élémens.  11  est  aisé  de  voir  que  cette  vérification  consiste  à  calculer  avec 
les  élémens  supposés,  d'autres  observations.  Mais  comme  on  n'a  pas  besoin 
de  tous  les  élémens,  pour  faire  ce  calcul,  il  y  a  deux  méthodes  principales 
de  vérification,  d'ont  l'une  est  fondée  sur  les  élémens  paraboliques,  et  l'autre 
sur  la  position  de  l'orbite  relativement  à  i'écliptique. 
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Suîvant   la  première  méihode  qui   est  de  M.  Laplace   ('),    les  élemens 

supposés   sont    le  tems    du   passage  par  le   périhélie  =-_:T,    et    la   dislance  pé- 

•'hélie  '::rzcr     et    il  s'agit   de  les   vérifier    par  trois    autres  observations,     dont 

les   époques    soient  t.,  i' ,  i" ■     Avec  t  —  T,   t'—T,    t"^'T,  et  q,   on   trouvera 

.^    3'.^  344.)     les    anomalies    vraies     (^,    (p',    (p'',    et   les    rayons    vecteurs 

^    gtjj.  Nommons  les  longitudes  et  les  ialitudes  géocentriques  dans 

les    ti^ois'  observations,    «,    a",   «",    et    p,   (3',   [3'^    et    les    longitudes    du   soleil, 
^/     ^//.    gj   gpit   CFig.   ioo.)  S  le   soleil,    T    la  terre,     C   la   comète,    Ce 

r^.iioÎTf.  à   rérliotinue,    donc    pour   la    première    observation,     STcrr: 
perpencuculaii  e  a  icuMiJi"!*^"-' »  r  r  > 

^     CTcznO    et  cos  S  T  C  :ii:  cos  (3  cos  (a — Q).    Connaissant  donc  dans 

le  trian'-le  rectili-ne  CST,  i'angle  STC  et  les  côtés  ST=rR,  CSzzr,  on 
aura  sinSGTzz-^inST  G,  CSTzzzr8o°-(ST  C  +  SCT;,  et  CT^^^^:^, 

d'où   l'on  tirej;a_Cc"-CTsinp,   et  sinCSczi:  -~,    ce  qui  est  la  latitude 

léliocentrique.  Maintenant  on  connaît  dans  le  triangle  spliérique  dont  le  centre 
est    S     le    côté    perpendiculaire    CSc    et  l'hypotîiéiîuse   CST,  d'où  l'on  tirera 

ryic    . COS  ^j^     ^.g  ^^\  dounc  la  longitude  héliocentrique.     De  cette  ma- 

nière  on  trouvera  pour  les  trois  observations,  les  latitudes  et  les  longitudes  hé= 
liocentriques,  X,  V,  \" ,  et  L,  I/,  V.  Soit  (^Flg.  101.)  E  le  pôle  de  récliptique, 
A  C  les  lieux  de  la  comète  dans  la  I  et  la  III  observations,  et  nommons  v,v', 
les  angles  au  soleil  ,  traversés  par  la  comète  entre  la  I  et  Ja  II,  et  entre  la  I  et 
la  III  observation^  cela  posé  on  aura  EA=^90°--X,  EC~9o°  — X^  AEG 

zzV — Lj    donc 

cos  v'zz:  sin  X  sin  \" -\-  cos  X  cos  X''  cos  (U'—  L) , 

cos  V  -zz.  sin  X  sin  X'  -|-  cos  X  cos  X'  cos  (L'  —  L)  j 

et  il  doit  être  vzziq)'— $,  v'— Cp''— -Cp.  Si  donc  les  élémens  T,  q,  ont  besoin  de 

correction,    il  se  trouvera  une  différence  entre  ces   valeurs.     Supposons  donc 

(cp' __  CP) -- v  —  m     et    (Cp-"— Cp)--i;'=:/2. 
En  mettant   T'  au    lieu    de  T,    sans  changer  q,    on    trouvera   par  le  procédé 
précédent   d'autres    différences,   savoir 

(q)'  „  cp)  ™  t;  —  ,x,    et    (cp"  _-  cp)  —  -u'  zz  V. 
Supposons  enfin  qu'avec  T   et  q ,   on   ait  trouvé 

(q)' ._  0^  _  1;  m  M,    et    (cp'<  —  ^)  —  v' =  N. 

Xl)  Mém.  de  Paris,  ^i]in.  1700,  et  Théorie  du  mouv.  et  de  la  Jig.  ellipt.  des  Planètes.  17^4. 
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Ces  trois  hypothèses  donneront  la  véritable  par  une  règle  de  fausse  position. 
La  variation  de  l'hypothèse,  T'  —  T,  a  produit  les  changemeus  des  erreurs, 
fil  —  m  et  V — n.  Puisque  les  élémens  sont  à  peu  près  exacts,  on  peut  sup- 
poser qu'une  variation  peu  diirérente,  T'  —  T,  produira  des  changemens  des 
erreurs ,  qui  seront  à  fx  —  m  et  à  y  —  n^  comme  T'  —  T  est  à  T'  —  Tj  et 
il  en  sera  de  même  de  q.  Nommons  donc  les  véritables  éiémens  qui  ne 
donnent  aucune  erreur,  T'',  q" ,  et  faisons  T''— T  — :r  (T' —  T)  et  q"—qz=z 
yW — 9)'-  cela  posé,  les  changemens  des  erreurs  qui  résultent  de  T'  et  de 
^'',    seront 

^^   {(/^  — m)-l-(v  — «)}     et     ^^    {(M  — m)4-(N  — n)}. 

Le  changement  total  de  l'erreur,  qui  résulte  de  T''  et  q"  à  la  fois,  sera  donc 

^(/a.  —  m)-\-  X  {^^  —n)-\-y  (M  —  w)-]- J  ^N  —  «)  =l  e  -j-  f , 
e  étant    la    variation    de   l'erreur   m:iz.{i3.  —  m)  x -\- [M. -^  in)  y ,     et  e    celle  de 
l'erreur  n  iz:  (v  —  n)  x -\- (P^ — ")jy    ainsi  qu'on  le  verra  plus  clairement  dans 
le  tableau  suivant. 


Hypuiliese 

'1    ti   q 

1'    et    q- 

T   et   q 

T'    ei  q 

Erreur 

m  et  n 

/j.  et  V 

M  et  N 

0  et  0 

Variation       c 
de   l'hypothès;   ^ 

G  et  0 

T'  — T 

q'   ^q 

Variation      C 
de  l'erreur     \ 

0  et  0 

fA  —  m 
V  —  n 

M  —m 

N  —  « 

e  S 

Pour  que  les  deux  erreurs,  m,  n,  résultant  de  la  combinaison  de  la  I  obser- 
Tation  avec  la  II  et  la  III,  soient  nulles,  il  faut  que  m  diminue  de  m,  et  n 
de  n,  c'est-à-dire  que  ezn  —  met  e  ziz  —  n;  d'où  résultent  ces  deux  équations: 

(m  —  \i)x-\-(m  —  M)  yzzm,    et    {n-^^j  x-\-  {n  —  N)/zz«^ 
dont  la  solution  donne 


•m  N  —  nM 


J  — 


n  ju.  —  m  V 


n(/A— M)— v(m— M)-f  N(m— fi) 


71  {^o.  —  31)  — .  V  ,^m— M)  -+- N  (m—  a)  ' 
Après    cela   on  aura 

le  tems  corrigé  du  passage  par  le  périhélie,  T^ziiT  4"  •*  (T''  — T),, 
et  la  distance  périhélie,     ç"  zzzq  -\-y  (9'  r—  y). 
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Avec  ces  valeurs  corrigées  on  calculera  les  longitudes  et  les  latitudes  héliocen- 
triques  de  la  comète,  d'où  l'on  conclura  (§.  i5i.)  les  autres  élémens,  savoir 
l'inclinaison,  la  longitude  du  noeud,  et  l'angle  que  la  ligne  des  noeuds  fait 
avec  l'axe. 

§.  354.  La  position  de  l'orbite  relativement  à  l'écliptique  est  l'élément 
le  plus  facile  à  déterminer  par  des  observations  géocentriques ,  parceque  la 
terre  et  le  soleil  étant  constamment  dans  ce  dernier  plan,  le  cas  est  en  quel- 
que façon  semblable  aux  conjonctions  et  oppositions  des  planètes.  Suivant 
la  seconde  méthode,  celte  position,  ou  la  longitude  du  noeud  iz:N,  et  l'incli^ 
naison  zz  J ,  sont  les  élémens  supposés  connus,  qu'il  s'agit  de  corriger  par 
trois  observations  éloignées.  Pour  cela  il  faut  d'abord  réduire  les  obser- 
vations au  soleil,  au  moyen  des  élémens  supposés^  ce  qui  se  fera  de  la 
manière  suivante. 

Soit  (/%■.  99)  S  le  soleil,  T  la  terre,  G  la  comète,  ON  la  position 
supposée  de  la  ligne  des  noeuds.  Ayant  abaissé  les  perpendiculaires,  CE 
sur  l'écliptique,  CA,  EA  sur  ONj  on  aura  CAEizrJ,  et  l'observation  donne 
l'élongation  STEzzô,  et  la  latitude  géocentrique  GTEzzp^  enfin  on  connaît 
ASTinv)  par  les  longitudes  du  noeud  et  du  soleil,  et  ST:=:R  par  les  ta- 
bles. Si  la  prolongation  de  ST  rencontre  AE  en  B,  on  commencera  par  cal- 
culer   l'angle    GBE=i:\|/'    par    ces    formules:    CErziETtang  (3  zz  E B  tang  \j/, 

ÈT                    sinABS                        ^           ,           cos  Y)       -        ^     ^  ^    , 

tang  vL»  zz Ig  S  zz: ■  tg  8,   ou  tang  vp  zz  — tang  G.  En  nommant  la 

distance    héliocentriqvie    de    la    comète    au    noeud    sur    l'orbite,     ou    l'angle 

ASC  zz  (}),' on  aura 

AS  zz  AB  cot  7]  zz:  AG  cot  cp,   d'où   il  suit 

A  C      ■  sin  vj;  tg  71 

tang  (h  zz  — --  tang  vj  zz — . 

On  a  de  plus   dans  les  triangles  AOE,   CAE, 

AEzi:AO  tang  AOEziz  AG  cos  J,  donc  en  faisant   AOCiz:^, 

^  ^  A  C  tang  AOE 

iang^irz  — zz — ^^^ <• 

A  O  cos  J 

Or  AOEzzAST— 'STOzzyi  — (180°  — 0j,  tang  AOE  zz  tang  (>) -f  ^0,  d'où 
il  Tient 

cosj 
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Dans  les   triangles  SOT,   SOG,   on  a 

■       Rsinô.  SCsinSCO  __  R  sin  ^ 

^^^sI^ÔË==— sTTT ==ïï;T^-,1'  etSGO:=:ASC-AOC=:0-^, 

d'où  résulte  le  rayon  vecteur 

c  i-i                             ■ —  R.  ?in  ^  sin  <* 
Î3  L  zz  r  zn ^ i 

En  rassemblant  ces  formules,   on  aura 

,N  ,^„„    ,   cos>]fgp  sin^p-fangr 

I,  lang  +  ._  _-—  ,         =)  ,a„g  <p  =  -i^^, 
3)  tang  ^  :^  L^iî±!} ,         4)  .  =  ^      Rsine.in^ 


Les  angles  (3,  et  t?z=a  — Q,  sont  donnés  par  l'observation^  mais  t^  ru  §  —  N, 
et  J  dépendent  des  élémer  s  supposés:  ^,  (p,  ç",  r,  changeront  donc  avec  l'hy- 
pothèse, mais  -: —  et  R  sin  a  conservent,  pour  chaque  observation,  la  même 
valeur.  Par  ce  procédé  on  trouvera,  pour  les  trois  observations,  les  distances 
héhocentriques  de  la  comète  au  noeud,  (p,  <p\  (p'\  et  les  rayons  vecteur,  r,  r' ,r". 
Les  angles  au  soleil,  v,  v' ,  traversés  depuis  la  I  observation  jusqu'à  la 
n  et  la  m,  sont  v  rz:  Cp' — (pj  v'z=L(p" — (p;  et  avec  r,  t  ,  v,  et  r,  r' ,  v' ,  on 
trouvera  les  tems  7,  t' ,  écoulés  entre  la  I  et  la  II  observation,  et  entre  la  I 
et  la  III  (§.  342  — 3440  j  qui  sont  conformes  aux  élémens  N,  J.  En  formant 
une  autre  hypothèse,  N  et  J-f/^  on  trouvera  t^k  et  t'-\-yL  au  lieu  de  ^  et  ^'. 
Une  lroisièm.e  hypothèse,  N-|-«  et  J,  donnera  t-^l  et  / -f- X  au  lieu  de  t  et  ^'. 
En  nommant  les  iems  observés,  ^-[-ezzT,  ^'-j-ezziT',  et  les  véritables  valeurs 
du  noeud  et  de  l'inclinaison,  N  4- ^  et  J -|- j;  on  pourra  supposer  comme 
ci-dessus,  que  les  variations  des  tenis  calculés  sont  proportionnelles  aux  va- 
riations des  élémens.  Or  i  produisant  la  variation  du  tems  tznk,  et  du  tems 
^'^^^j  y  changera   le  tems  ^  de  —  ,   et  ^'  de  — .     On  trouvera  pareillement 

les  variations  des  tems  t  et  t' ,  qui  résultent  de  a:,  —  et    — .     Les   vrais  éié" 
mens  N  -[-  j;  et  J  -j-  r  ensemble,  donneront  donc 

lés  véritables  tems,  Tr=^+  ^  H-  -  ,     T'—  /^-f  ^  -f-  —, 

En  substituant  T  ni  ^-j- e,  T'in^' -|- s,  on  aura 

ezz V  -^  -,     Ezz ^    d  ou  il  resuite 

n.  7  n.      '      'Z 

n\i.k  —  en)  i[e\  —  £  Z) 
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e  et  «  étant  les  excès  des  tems  écoulés  entre  les  observations,  T,  T",  sur  les 
tems  t,  i' ,  calculés  d'après  la  première  hypothèse.  On  aura  ainsi  les  valeurs 
corrigées 

du  noeud  mN-j-o-;,  et  de  l'inclinaison  mJ-j-j. 
En  calculant  avec  ces  élémens    coirigés,    les  rayons   vecteurs   de  la  comète  et 
les  angles  compris,  on  trouvera  (§.  34^ — 344-)   1^  dislance,  le  tems  et  la  posi- 
tion du  périhélie:  on  aura  donc  corrigé   tous  les  élémens. 

Cette  méthode  qui  est  de  Newton  (M,  ainsi  qUe  la  précédente,  s'étend 
seulement  à  trois  observations.  Pour  profiter  de  toutes  les  observations,  il. 
faudra  répéter  le  calcul  qui  vient  d'être  développé,  autant  de  fois  qu'on  peut 
combiner  les  observations  trois  à  trois,  ce  qui  n'est  pas  commode.  M.  Lapla- 
ce  a  donné  une  méthode  analj^tique,  qui  sert  à  corriger  les  élémens  par  les 
longitudes  et  les  latitudes  géocentriques,  et  leurs  premières  et  secondes  diffé- 
rences: cette  méthode  remédie  à  l'inconvénient  dont  il  vient  d'être  parlé,  en 
permettant  d'emploj'er  un  grand  nombre  d'observations  à  la  fois  (^). 

(l)  P/u7.  Nat.  P?înc.  Math.  Lib.  ITT.  pag,  ^z. 
(a)  Mécanique  céhsie,  Tome  I.  pag,  ig§. 
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CHAPITRE      1 1  L 


Calcul     Elllptiqu 


§.  355.  J-Je  calcul  parabolique,  exposé  dans  le  chapitre  précédent, 
donnera  les  élémens  avec  assés  de  piécision,  si  l'orbite  est  réellement  aussi 
excentrique  qu'on  l'a  supposé;  mais  il  peut  y  avoir  des  raisons  particulières 
qui  nécessitent 'le- calcul  elliptique;  c'est  le  cas  où  le  calcul  parabolique  ne 
satisfait  pas  aux  observations ,  d'oii  il  faut  conclure  que  l'orbite  n'est  pas 
aussi  allongée  que  les  orbites  des  comètes  le  sont  ordinairement.  Mais  dans 
tous  les  autres  cas  la  parab^eac  se  confond  avec  l'ellipse  dans  la  partie  visi- 
ble de  l'orbite,  et  il  serait  inutile  de  la  regarder  comme  elliptique,  d'autant 
qu'on  ignore  absolument,  si  c'est  effectivement  une  ellipse  ou  une  autre  se- 
ction conique.  Il  est  vrai  que,  pour  connaître  la  durée  de  la  révolution,  il 
faut  recourir  au  calcul  elliptique;  mais  pour  se  convaincre,  combien  peu  ce 
calcul  est  sûr,  on  n'a  qu'à  se  rappeller,  qu'on  peut  sans  erreur  sensible  regarder 
l'orbite  comme  parabolique,  ce  qui  revient  à  lui  attribuer  une  révolution  d'une 
durée  infinie.  Il  est  encore  vrai  que  le  calcul  elliptique  donnera  d'autres  valeurs 
des  élémens;  mais  la  ditlérence  est  auprès  du  périhélie  si  inconsidérable,  que 
pour  peu  qu'on  altère  les  observations,  une  révolution  de  cent  ans  peut  devenir 
infinie.  Les  comètes  n'étant  ordinairement  visibles  que  peu  de  tems,  et  les  ob- 
servations étant  sujettes  à  des  erreurs  graves,  ces  erreurs  peuvent  défigurer  en- 
tièrement la  révolution,  parcequ'il  s'agit  ici  de  conclure  d'un  très-petit  segment, 
la  nature  de  l'orbite  entière,  et  la  longueur  de  l'axe.  De  plus,  la  comète,  en 
passant  auprès  des  grandes  planètes,  peut  avoir  éprouvé  des  perturbations  si  con- 
sidérables, que  la  portion  de  l'orbite  qu'il  nous  est  permis  d'observer,  est  tel- 
lement défigurée  quelle  n'est  plus  d'accord  avec  l'orbite  originaire.  Le  calcul 
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eHijDtiqnp  a  donné,  par  exemple,  pour  la  grande  comète  de  181 1,  qu'on  avait 
observée  dans  un  segment  de  plus  de  180°^  une  révolution  de  3o56  ans,  et 
une  autre  de  aJoi  ansj  et  cette  différence  de  765  ans  n'a  pas  altéré  sensible- 
meal  les  éiémens  paraboliques.  Il  est  donc  clair,  qu'on  peut  trouver  une 
mullifude  d'ellipses  qui  satisfont  à  toutes  les  observations,  tant  qu'elles  ne 
sont  pas  exemples  d'erreurs,  attendu  que  même  le  calcul  parabolique,  ou  une 
révolution  infinie  ,  y  satisfait  le  plus  souvent.  Pour  que  le  calcul  elliptique 
soit  permis  et  utile,  il  faut  que  ce^  conditions  aient  lieu:  i)  qu'aucuns  élé- 
meus  paraboliques  ne  satisfassent  aux  observations;  2)  que  la  comète  ait  été 
observée  dans  une  portion  considérable  de  son  orbiia,  avant  et  après  le  péii- 
liéiie;  3)  que  les  observations  vsoient  plus  exactes  que  les  comètes  ne  le  com- 
portent ordinairement,  et  pour  cet  effet  il  est  nécessaire  que  la  comète  ait 
un  noj^eau  bien  terminéj  4)  9^6  la  révolution  et  l'excentricité  ne  soient  pas 
irès-grandes,  afin  que  l'oibite  s'écarte  plus  .sensiblement  de  la  parabole  ;  5) 
que  la  comète  n'ait  pas  passé  trop  près  de  Jupiter  et  de  Saturne,  parce  que 
l'attraction  de  ces  gi'osses  masses  peut  tellemelit  défigurer  la  partie  de 
l'orbite  que  nous  observons ,  qu'elle  paraîtra  appartenir  à  une  ellipse  toute 
autre  que  l'originaire.  Les  conditions  i)  2)  4)  ont  eu  lieu  relativerïxeut  à  la 
comète  de  1770:  c'est  la  seule  dont  le  mouvement  ne  peut  pas  être  expliqué 
par  l'hypothèse  parabolique;  on  a  observé  un  arc  de  son  orbite  de  plus 
de  170°;  et  son  excentricité  n'est  pas  plus  grande  que  0,7855;  sa  révolu- 
tion est  de  5  ans  et  demi.  Mais  cette  comète  a  passé  si  près  de  Jupiter 
et  de  Saturne,  que  c'est  peut-être  la  cause  de  ce  phénomène  extraordinaire, 
que  la  comète,  malgré  la  courte  durée  de  sa  révolution,  n'a  été  aperçue 
jqu'une  fois. 

§.  356.  La  seule  méthode  sure  pour  déterminer  la  révolution  des  co- 
mètes, est  la  même  qui  est  employée  pour  les  planètes,  et  qui  consiste  à  ob- 
server la  comète  deux  fois  dans  le  même  point  de  son  orbite.  Quand  une 
comète  qui  a  déjà  été  observée,  revient  au  soleil,  on  peut  calculer,  par  les 
méthodes  précédentes,  les  époques  des  deux  passages  par  le  périhélie,  et  l'in- 
tervalle est  la  période  de  sa  révoîaiion.  L'excentricité  de  l'ûrbite  n'y  a  aucune 
influence,  parceque  l'équation  du  centre  est  nulle  dans  le  périhélie;  mais  les 
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perturbations  auxquelles  îa  comète  a  été  exposée  dans  sa  longue  route,  peu- 
vent altérer  considéiablernent  la  période,  ensorte  qu'on  ne  peut  pas  s'attendre 
à  une  giande  prétîvsion.  Après  avoir  détei'miué  les  élémens  d'une  coniète  par 
Ja  théorie  parabolique,  on  les  compare  avec  ceux  d'autres  comètes,  obser- 
vées tonglems  auparavani,  et  si  Ton  trouve  deux  comètes,  dont  les  éléraens 
sont  à  peu  près  les  mêmes,  on  peut  conclure  que  c'est  la  même  comète,  vue 
dans  ditlërentes  ré^^olutions  autour  du  soleil.  La  probabilité  augmente,  si  la 
comète  a  été  observée  trois  fois  ou  plus  souvent  dans  son  périhélie,  après 
des  intervalles  à  peu  près  égaux.  Si  la  différence  entre  les  élemens  n'est  pas 
grande,  elle  peut  être  attribuée  aux  erreurs  d'observation,  ou  aux  perturba- 
lions  de  la  comète.  Les  élémens  qur  donnent  la  plus  forte  preuve  de  l'iden- 
tité de  deux  comètes,  sont  le  noeud  et  l'inclinaison;  car  il  est  très  improbable 
que  deux  comètes  se  meuvent  dans  le  même  plan,  et  le  plan  de  l'orbite  est 
moins  défiguré  par  les  perturbations,  que  les  élémens  paraboliques.  Ces  deux 
élémens  doivent  donc  être  fort  peu  diÛerens ,  pour  qu'on  puisse  supposer  l'i- 
dentité de  deux  comètes. 

Le  catalogue  des  comètes  qui  ont  été  observées  et  calculées  fait  voir, 
que  les  élémens  des  comètes  de  î4S6,  i5-3i,  lôo-j,  1682,  et  1759,  sont  à  fort' 
peu  près  les  mêmes,  et  que  ceux  des  comètes  de  1264  et  i556,  ainsi  que  de 
celles  de  ï53i  et  1661  ne  diffèrent  pas  beaujcoup  les  uns  des  autres.  Halley 
s'aperçut  le  premier  de  l'identité  de  la  première  comète,  dont  la  période  pa- 
raît être  de  70  à  76  ans.  D'après  cette  période  la  même  comète  doit  avoir  paru 
en  i38oj  i3o5,  et  ii3o ,  où  les  historiens  font  elfectivement  mention  d'une 
grande  comète.  Cette  comète  parut  en  1759,.  ainsi  que  Halley  l'avait  prédit, 
mais  un  peu  plu«  tard:  sa  dernière  période  était  d'à  peu  près  600  jours  plus 
longue  que  la  précédente;  effet  des  attractions  de  Jupiter  et  de  Saturne  que 
Clairâul  avait  calculé  d'avance.  Le  seconde  comète  aurait  une  période  de  29a 
ans,  on  pourrait  donc  l'attendre  vers  l'an.  1848.  La  troisième  dont  la  période 
«erait  de  129  ans,  aurait  du  paraître  en  1790;  en  effet  on  a  observé  dans 
cette  année  trois  comètes,  mais  leurs  éléraens  étaient  très-ditrérens  dej>èux  de 
la  comète  attendue;  aussi  Méchain  a  trouvé  par  un  calcul  rigoureux,  que  les 
comètes'de   i55i  et  de   1661  ne  sont  pas  identiques. 
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TJne  des  comètes,  dont  le  mouvement  elliptique  autour  du  soleil  est 
le  plus  sûr,  est  celle  de  i8o5  et  de  1819,  dont  Tidentité  ne  peut  pas  être 
révoquée  en  doute.  Son  orbite,  qui  a  été  calculée  avec  le  plus  grand  soin, 
est  une  ellipse,  dont  les  deux  axes  sont  4-4^^6  ®^  2,  36z8,  et  qui  est  in- 
clinée sur  récliptique  sous  un  angle  de  i3-4-^':  son  périhélie  tombe  donc  en- 
ire  le  Soleil  et  Mercure,  son  apîiélie  entre  les  orbites  des  quatre  nouvelles 
planètes  et  de  Jupiter,  et  sa  révolution  est  de  1208  jours  ou  de  3  ans  et  112 
jours,  de  sorte  que  la  comète  fait  trois  révolutions  en  dix  ans:  en  eixet  elle 
a  été  observée  en  1786  et  1795,  donc  dans  quatre  divers  passages  par  le  pé- 
rihélie: et  depuis  1786  elle  a  déjà  fait  dis  révolutions.  Dans  ses  prochains 
passages  en  1822  et  1825  le^s  circonstances  seront  peu  favorables  à  sa  visibili- 
îé,  et  il  est  probable,  qu'on  ne  la  verra  qu'à  la  fin  de  l'an  1828. 

§.  357.  Après  avoir  trouvé  la  période  de  la  comète  par  ses  apparitions 
réitérées,  on  connaît  aussi  le  grand  axe  de  son  orbite,  en  vertu  de  la  troisième 
loi  de  Kepler.  Cet  axe,  combiné  avec  les  élémens  paraboliques,  servira  à  cal- 
culer son  mouvement  plus  exactement  suivant  la  théorie  elliptique.  Dans  le 
calcul  parabolique  il  suffit  de  connaître  le  triangle  au  soleil ,  ou  la  distance 
périhélie,  le  paramètre  étant  donné  par  là.  Dans  l'ellipse  le  rapport  entre  le 
paramètre  et  la  distance  périhélie  est  indéterminé^  par  conséquent  il  faut  con- 
naître un  élément  de  plus,  par  exemple,  le  grand  axe.  Avec  ces  élémens  on 
fera  le  même  calcul  qui  a  été  développé  pd*ur  la  parabole  j  et  Von  se  rappel- 
lera que  tout  se  réduit  à  trouver  le  tems  que  la  comète  emploie  à  traverser 
une  anomalie  quelconque,  la  distance  périhélie  étant  donnée,  ou  à  trouver  le 
tems  que  la  comète  emploie  à  décrire  un  secteur  donné.  C'est  sur  ces  deux 
problèmes  que  roule  tout  le  calcul  elliptique.  Pour  généraliser  la  méthode,  il 
sera  bon  de  prendre  pour  base  l'équation  générale  des  sections  coniques,  qui 
est,  comme  on  sait 

les  abscisses  x  étant  prises  du  sommet  sur  le  grand  axe  !zr  2«^   et  p  étant  le 

paramètre.     Dans  le    foyer  on    a  xzz:  q,  y  ziz~ ,   ce  qui  étant   substitué   dans 

l'équation  générale,   donne  pzz:Lu — ^- — ,  d'où  il  suit  a'zz.- •     E^i  ^^i' 

'^  a  4-^  —  P 

minant  donc  a^  on  aura  l'équation  générale 
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qui  est  pour  la  parabole,  si  azizoo  on  p  zn  [^q ,    pour  Vhypeifoîe,  si  a  est  né- 
gatif ou  /?  ;>  ^q,   pour   ïdlîpse,  si  p  <i^q,  et   pour  le  cercle,  si  pzz.iq. 

Soit  (i^?^.   102.)  S  îe  foyer,    P  le  sommst,  P <:?:=. r>  aAzuj;    le  rayon 
vecteur  SAzzr,   ^anomalie  vraie  PSAmcp^   on  aura 

j^  —  r"  —  {cj  —  xf  zzzpxfi—        ".J"  jc  J  ,  d"où  il  suit 
r   ^{q~.xf-\ ~~l ^J-^^  donc  r-q-x-{-  |^  ,   ou 

TT  \         P    —^^ 

II.     r:=zo  ~\ i  o:. 

'  2  q 

"iy          "î)  V  cos  CD 
Mai*  on  a  Samrcoscp,  x-zzq  —  rcoscp,  donc  rzzircos'^^  —  — —  ;   ou 


m.     r=: 


pq 


§.  358.  La  théorie  des  comètes  consiste,  à  conclure  des  élérnens  sup- 
posés de  forbite,  le  tems  qui  répond  à  une  anomalie  donnée,  et  réciproque- 
ment, ou  à  dériver  les  élérnens  du  triangle  au  soleil,  c'est-à-dire  des  obser- 
rations.  La  solution  du  premier  problème  se  réduit  à  calculer  la  surface  du 
secteur  qui  répond  à  chaque  anomalie.  Si  donc  la  comète  à  décrit  le  secteur 
PBSzi:^;,  el  l'anomaiie  FSB  n:  cp ,  et  que  dans  l'instant  suivant,  elle  décrive 
le  petit  arc  BC,  et  le  secteur  BCSznds,  on  aura  SB  —  r,  BSC  — ô(p,  et  Bé 
étant  perpendiculaire  a  SC, 

d S  zz:  ^  r"  d il)  zz: -. — — fS.   35n,   IlL). 

En    faisant  tang  —zizz^     on   aura  tang  (h  ^z :: ,    cos  0  zz -,    a z  zz: 

—-^  (sec  —     zzz  (i/H-s  )  — ,  et  • —  zzz ,   d'où  il   viendra 

Dans    la  parabole   on    a  p  zz.  l:^q ,    donc    85  iz:  (7^  fi  -f- s^^  3î^    et    s -^z 

Éf'^f  :^-l-  —    (§•  34^).  Dans  le  cercle,  pzzz^q,  dszz -.szn^^Arc  tang  2=1 

î  ^^  cp.   Dans    les   autres  sections    coniques,   on   aura 

Iszz ^^r _^M-(J>-^<?)l>::diHL^}^a.,  et  en  intégrant 

a  j^  ^ ^    /• ^ z  p  q^  ^p—  iq)  z 


IV.  s=-^~r 


H—pJ  ^-t- (^42  —  ^)^2        (4î— i^)i.f-+(4'i'  — i'):^')* 
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Quant  au  premier  terme,  il  faut  se  rappeler  que  l\q — p  est  positif  dans  l'el- 
lipse, et  négalif  dans  Thypeibole  (§.  357.).  En  faisant  donc  ^q  —pzzzn,  on 
aura    pour     l'ellipse   /  ^  1= Arc    tang   s   K  —  ,     ou     en     faisant 

«  y  -  =  tang  -  ,   c'esl-à-du-e  «  (  tg  ^      =r  »  (  tg  -    ,  / =  -^—  .     H 

,,  2  z  ->/  np  .  a  z  y  np  .     ,  .      , 

en  resuite  tang  œ  m : ,    et  sin  w  rz:  — ^^ ,     ce    qui    étant  substitue 

^  p  —  n  z^  p  ■+  n  z'^  ^ 

dans   l'équation  IV,   donnera 

l'arc  co  étant  donné  par    la  formule  tang— zz  tang— .  |/^^^-^ ~.     Or  le  tems, 

pendant  lequel  l'arc  PB   est   parcouru,  e^t  ^zz  — —  (§•  ^4i-)»   ^'^"^^  ^^  viendra 

1  mq^       f  p  —  1  q     .        \  ,  ,      ^  .  ^ 

t  zz: {  w sm  w j  ,  t  étant  exprime  en  jours,   et  a  cause  de 

(4ç  —  p)2^  ^^  / 

;jz=  4<7  —  ^^§.  357.),       ' 

■y       . m.  a's  f^  a  —  q 


sin  w 
V^     \  a 

fi  —  9-  étant  la   distance   du   fojer    au   centre  de  l'ellipse,    et  par   conséquent 

i  zz£   lexcentncite.    On  a   de  plus  •— ^ £-  — :  — ^.  et  vzn- ,   aZ»  étant 

(i  ^  p  ap  ^         '  a    ^ 

le  petit   axe  de  l'ellipse,   d'où  il  suit  i-lz:_P  -—  î^  _     Tout   le   calcul    est  done 

p  £2 

fondé  sur  les   formules  suivantes: 

(i)  ....b-  —  q  {la  —  q\     (2)  . . .  .  tang  ~^\  tang  |  , 

(3)  . .  .  .  ^  ZZ  -—  a  ^  (co  —  s  sin  co)   (§.    34i.). 

Oh    peut    se    dispenser    de    calculer    b,    en    déterminant    co   par    la    formule 

co                    Cp       /       ç  . 

tang  —  —  lang  —  •  y ,     Puisque  a  est  ordinairement   conclu  de   la  durée 

2  2      '     2a — q  ^ 

d'une  révolution  de    la   comète  zz  0,    on  peut   substituer  suivant  la  troisième 

3 
loi  de  Kepler,  Ja^iz©,  ce  qui   donnera 


t  —  —  (co  —  Ê  sm  03), 


©ù  Ton  verra  aisément  que  co  est  l'anomalie  excentrique.  En  comparant  ces 
valeurs  de  —  (o)  —  s  sin  co)  avec  les  teras  t^  donnés  par  les  observations,  il 
sera  facile  de  juger  comment  il  faut  changer  0,  pour  le  rendre  conforme 
autant  que  possible  à  toutes  les  observations. 
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Dans  Vhyperboîe  n  est   négatif.     En  faisant  donc  p  —  ^c/znn,  on  aura 

/ r  rz: log  ^- — ^  ,  et  le  secteur  entier 

J  'p  —  71  s^        2.-^/np      °  y  -jp  —  -z  yn 

s  — I  7 — 102    —  . 

n  {p—'ii  z^)  nyn  yp  —  zyn 

En  faisant  comme  ci-dessus,  tang  -msl/  — ,  ou  iang  wzi:^-^^,  il  viendra 

2  p  p  —  nz^ 

'  tang  co  —  los: 


ny  n   \    2  q  °  Oi_tgi'Aj 


et  en  substituant  L±!i^  -  tang  ^45°  4-  -")     et  ^  m  i^', 
I  — tg-5w  &    \^^  s/»  y  f>  * 

(  .  zma^         /p. —  2  a  ,  /.        ,     oj\\ 


et  à  catise  de  p  1=49' H — —  (S-  ^^l-)i 

m  a  2  /a  -ha 


VL   ^m 


I  tang  w  —  log  tang  ^45''-]-  t)  )  ' 


Puisque  les  intégrales  V.  et  VI.  s'évanouissent ,  lorsque  tu  ou  (p  est  nul^  oa 
n'ajoutera  aucune  constante,  fi  les  anomalies  (p  et  les  lems  i  sont  comptés 
du   périhélie. 

§.  359.  Quand  on  aura  déterminé  le  triangle  au  soleil  par  le  raoyea 
des  observations  géocentriques  et  d'un  élément  supposé,  et  que  l'orbite  n'est 
pas  regardée  comme  parabolique,  il  faut  connaître  un  élément  de  plus ,  par 
exemple,  le  paramètre  p  (§.  357.).  Si  donc  B,  G  (Fig.  102.)  sont  les  lieux 
héliocen triques  de  la  comète,  on  connaît  SBz=r,  SCzizr,  ESC ::=:«;  l'équation 
III  (§.  357.)    donnera  donc 

cosc{)r=if:::^4,    cas  (^  +  a)  =  i^-^^^.^ 
En  divisant  la  seconde  par  la  première  on  aura 

cos  a  —  sin  a  iang  (p  n:  ^,  f  ~~^^J-     d'où  il  vient 

°  -r'  j^p  _  2  r_) 

iang  (il  zn  cot  a — ^^ .— ^ — . 

7^  (j>  ■ —  zr)  sin  a 

Après  avoir  trouvé  ainsi  les  anomalies  (p  et  cp-j-a,  la  première  équation 
donnera 


p  t*  cos  0 


"2 TTT TT»  6^  1g  demi  grand  axe  «=:—-?—•- 

On  connaît  ordinairement  à  peu  près  le  noeud  et  l'inclinaison,  ou  l'oa 
suppose    ces  élémens  connus:  alors  chaque  observation  géocentrique  donnera 
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la  diMance  Iit^liocenlrique  au  noeud  et  le  rayon  vecteur  (§.  3540;  trois  ob- 
servations donneiont  donc  trois  rayons  vecteurs  et  les  angles  compris.  Dans 
un  pareil  cas  on  n'a  besoin  d'aucun  autre  élément,  et  trois  observations  suf- 
firont pour  calculer  tous  les  éléraens  de  l'ellipse,  le  paramètre  ou  le  grand 
axe,   la  position,  la  dislance,  et  l'époque   du    périhélie   (§.    176.)* 

§.  36o.  Quand  on  a  trouvé  ainsi  les  anomalies  $  et  $-{-a,  et  les 
êlêmens  elliptiques  par  le  moyen  des  rayons  vecteurs  r,  r ,  et  de  l'angle  com- 
pris a,  on  calculera  d'après  la  formule  V.  (§.  358.)  les  tems  t,  i ,  qui  sont 
employés  à  parcourir  PB,  PC,  et  par  conséquent  le  tems  i — t  dans  lequel 
l'arc  BG  est  parcouru.  ^On  peut  aussi  trouver  ce  tems  immédiatement,  sans 
connaître  l'anomalie  (f).  - 

Pour  cet  effet  il  faut  exprimer  90  par  le  rayon,  vecteur  r.  L'équa- 
tioîi  IIÎ.  ou  cos  (J)  =z  ~- ■^— ^  donne,  en  faisant 


-p  —  2  ^  HZ  .^,     et     4  7  —  pzzm, 


k  r^  sin  Cp 


et    sin  Cp 


']/p[  — n  r^-i-4.q^  î p  g') 


k  r 


donc 


B(p~ 


q  ^TT  .yp 


En  faisant  donc  Vç — nr'^-j- ^q^  r  —  pq'^)  zziu,   on   aura   {%   358,) 
ds  =:  ~  d  (D  ==  "L^^yl  dr.     et  u^  =z  n  (tl  _  r^  {r-g). 


::  d  ^  =  "L^^yP  dr,     et  u^=zn  (^  -  A  {r 
z       ^  au  \  n.  / 

Supposons  wzz  fî-l-rjvVn,  ensorte  que  u'^-nv'^  l^  —  r)  ziznf •n(.>'~f/)f 

d'où   il  suit  nj'^fpq —7ir)=zn  (r  —  o),  et  rzz  ^--— ^^.    On  a  donc 

drzz—^ :zz^—^ ,    ^-i  —  rzr ~ — ,  uz-:—. — -,  donc 

n[i-hv^f  n[i-hv^)^       n  71(14-1/=)'  (iH-u*)/»' 


ds  zz: 


h  [n-i-p  v"^) d 'V 


h  étant 


_  î't'? 


(14-1;^)''  '  71|/rt 

Dans   l'ellipse,    oiî  n  est  positif,    l'intégration   donnera 

k  hv      .        j  .         ^         ~ 

s-zz. :;  ■4-2/^0.    Arc  tanff  -y. 

En  substituant  'v —V  '^^'^.~^1  ^     i  -^  v^  = -ll±- ,     il  viendra 

p  q  —  tir  pq  —  rir 

an         ^         /^  V/-V  ^    ^      ny-a  ^  pq  —  nr 

Puisque  l'intégrale  doit  être  prise  depuis  rzzzr  j-usqu'à  rzzzr,   il  f^ut  ajouter 
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isne  consîante  qui  la  rende  nulle,  si  rz=.r,  et  ensuite  mettre  r-zr.r'.  Or  le 
tems  t  qui  répond  au  secteur  5^  étant  zz  — —  (§.  34i.),  on  aura  le  tems 
dans  lequel  l'arc  BS  est  parcouru, 

t  _  — -—  j  Arc  tang  V  — ^ — — J-^  _  Arc  tang  V  — > 

La  distance  périhélie  «7  est  donnée,  ou  on  la  trouvera  par  r^  r ,  a,  et  p 
(§.   359.),   ce   qui    donnera  aussi  72:zz^ç — p. 

Pour  disposer    les    formules   plus   favorablement  à  l'usage  des  logarith- 
mesj  on  peul   calculer  d'abord   deux  angles,   ,a,  v,  par   les  équations 
tang  —  z=:V  — ^ —  ,       tauD;  —  rn  V  —  — 


p  q  —  nr  '               ^   z  '  fq  —  n  7^'  ^ 

ce  qui  donnera     tang  \i  n: ^ ^  -^ ■  >     o^ 


n.  r 


l/n['r  —  q][fq—'nr)  .  ^  n  [r' —  q^ \p  q -— n  r'') 

^\.p  —  ^q)  qip—^q)         '       ^   ' 

d'où   il   viendra 

, 2mç=  .         'm-q^(p~zq)  . 

^  = i— ^  (v  —  M-)  —  — —^ ^    (sin  V  —  sm  |x),    ou 

'2771  g^r                                                     v_™^           v-|-M-> 
^  zz ^ S  <7  (v  — -  U-J  r~~  (p  —  2  (7j  sm ces  >  • 

§.  36i.  Une  des  comètes  les  plus  remarquables  sous  plusieurs  rapporfs,- 
est  celle  de  1770,  dont  l'orbite  a  été  calculée  par  Lexell,  suivant  la  théorie 
elliptique,  parcequ'on  ne  pouvait  la  calculer  dans  une  parabole  (^).  D'après 
ce  calcul  qui  a  été  fait  avec  le  plus  grand  soin,  et  qui  a  été  confirmé  par 
les  recherches  de  M.  Burckliardt  (^),  le  périhélie  est  dans  ii^26°j6,  entre 
les  orbites  de  Vénus  et  de  Mercure,  et  l'aphélie  est  très-peu  au  delà  de  l'or 
bite  de  Jupiter.  Le  plan  de  l'orbite  coupe  Técliplique  en  4^  '  2®  sous  le 
petit  angle  de  1*34',  et  cette  comète  est  peut-être  celle  qui  s'est  le  plus 
approchée  de  la  terre,  savoir  de  0,  oi54,  ensorte  qu'elle  n'était  que  six  fois 
plus  éloignée  que  la  lune.  Comme  on  avait  observé  un  arc  de  son  orbite 
de  plus  de  170^,  il  était  à  prévoir,  que  les  observations  ne  s'accorderaient 
pas  avec  la  parabole,  et  qu'on  pourrait  calculer  les  élémens  elliptiques  avec 
assps    dp    précision.     Vn    effrt ,     toutf^s    les   observations,    calculées    suiv/înt   la 

(l^  ^cia  ylcdU.   Ji.i,int.  uriij.',  Jr'eliop.  pro  anno   X777.  F.    i. 
(a)  Mém.  d«  l'Jnstitui  de  FrancCf  li)o6. 
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tlif^orie  elliptique,  donnent  le  résulîat  remarquable,  que  la  comMe  fait  une 
révokuion  autour  du  soleil  en  cinq  ans  et  demi.  Il  est  donc  bien  étonnant, 
que  cette  comète  qui,  tous  les  cinq  ou  six  ans,  devrait  être  très-près  de  la 
terre,  n'ait  jamais  reparu.  Pour  résoudre  cette  énigme,  il  se  présente  plu- 
sieurs rétlexions.  i)  La  révolution  de  la  comète  étant  peu  diiTérente  de  celle 
de  Cérès  et  Pallas,  on  pourrait  croire  qu'on  a  pris  une  de  ces  planètes  pour- 
la  comète;  ou  plutôt,  son  mouvement  étant  beaucoup  plus  excentrique  que 
celui  de  ces  planètes,  on  pourrait  la  regarder  comme  un  de  ces  fragment 
<lout  quatre  ont  conservé  le  mouvement  planétaire  (§.  17B.).  2)  Comme  la 
parabole  €st  la  limite  entre  les  ellipses  et  les  hyperboles,  l'oibite  peut  avoir 
été  hyperbolique;  cependant  les  recherches  de  M.  Burkhardt  ont  fait  voir, 
que  les  observations  sont  parfaitement  d'accord  avec  l'ellipse.  3)  Lexell  s'est 
servi  de  la  seconde  méthode  (§.  354-)  qui  est  peu  sure,  quand  l'inclinaison  est 
aussi  petite  que  celle  de  la  comète,  1^34'':  car  il  est  aisé  de  voir,  qu'une,  petite 
erreur  commise  sur  les  latitudes  peut  produire  une  erreur  grave  sur  les  longitu- 
des (*).  Dans  un  pareil  cas  il  faut  employer  la  première  méthode  i§.  353.);  et 
c'est  ce  que   M.  Burckhardt  a  fait,   qui  a  pourtant    trouvé  le   même   résultat. 

La  véritable  cause  qui  a  empêché  la  comète  de  reparaître,  est  appa- 
remment l'attraction  de  Jupiter,  dont  la  comète  éfalt  sî  peu  éloignée  dans  son 
aphélie,  qu'elle  traversa  les  orbites  de  ses  satellites.  M.  Burckhardt,  ayant  calculé 
les  etïets  des  perturbations  de  Jupiter  sur  la  comète,  a  trouvé  que  le  grand 
axe  de  son  orbite  doit  avoir  été  considérablement  augmenté,  ensorte  que  la  co- 
mète sera  toujours  trop  loin  de  la  terre  pour  être  visible,  à  moins  que,  dans 
une  autre  révolution,  elle  n'éprouve  des  perturbations  d'un  effet  contraire. 

Les  lettres  cosmologiques  de  Lambert,  roulant  principalement  sur  les 
comètes,  renferment  des  idées  aussi  sublimes  que  réfléchies,,  dont  plusieurs 
ont  été  confirmées  par  des  découvertes  et  des  observations  postérieures.  Je 
vais  terminer  ce  second  Tome  par  des  réflexions  générales  sur  l'arrangement 
du   système  solaire,   ou  sur   la   disposition   des  comètes  et   des   planètes. 

(ï)  Voici  ce  qu'en  dît  Euler  dans  sa  TJieoria  motiuiin  Planet,  etX^oin.  pa^.  140/^^  Si  inclinatià 
,,  plane  evaBosceret,  tuin  hinc  nihil  prorsus  concludi  posset:  ex  quo  facile  colligiîur,.  5U0  jni- 
,,îior  sit  orbii-ae  inclinatio,  eo  minus  tuto    hanc  mélhodum  adhiberi  posse". 
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CHAPITRE      IV. 
Réflexions  générales  sur  la  construction  du  système  solairel 


§.   362.    wn  des  plus  pulssans   instîncîs   de   nôtre  ame,    et  qui  est  un, 
Vrai    besoin    même    pour    l'homme    le  moins  cultivé,    c'est  de  généraliser  nos 
idées.     C'est    à    cette    simple   opération    qu'on    doit    toutes    les   découvertes   et 
toutes    les  sciences.     Elle  est  une  espèce  à'mduciion   qui,    pour  être  complète, 
exigerait    des  expériences  sans  nombre,-    mais  l'esprit   de   l'abstraction  devance 
la  marche   lente   de   l'induction,     et    va  au    devant    des    observations    par  des 
raisonnemens  fondés  sur  ïanalogie.    Il   est  impossible  de  déterminer  le  nombre 
des  faits  qui  sont  nécessaires   pour   justifier  l'analogie  dans   chaque  cas  parti* 
culier:    il  faut  un  tact  fin  et  exercé,    pour  saisir   le   vrai  moirtenl.     Il  n'y  a 
peut-être   aucune   science,    dans    laquelle  les  raisonnemens  analogiques  soient 
plus    nécessaires,     et  où  ♦ils    aient    été  employés   avec  plus   de    précaution    et 
de  succès,   que  dans  Tastronomie,  dont  le  but  est  de  développer  le  plan  d'un 
édifice  immense  dont  on  ne  connaît  qu'une  très-petite  partie.  Sans  le  secours 
de   ces  raisonnemens,     nous  ne    pourrions  seulement  nous   faire   une  idée  du 
coin  que  nous  appelons    le  noire,   c'est-à-dire  du  système  solaire.    Après  avoir 
examiné  tous    les  faits  isolés    qui  o^il  été    découv^erts    par   les   observations  de 
vingt  siècles,  il  est  permis  de  faire  la  somme  du  calcul,  et  de  demander,  quel 
est  l'arrangement,    non  de  l'univers-,   mais   de  nôtre  système -solaire,  qui  a  ia 
plus  grande  probabilité  d'après  les   observations   et  les  règles  de  l'analogie. 

Le  premier  objet  qui  mérite  notre  attention,  est  le  nombre  des  corps 
qui  composent  le  système  solaire,  ou  plutôt  celui  des  coiirètes,  qui  sont  beau- 
coup plus  nombreuses  que  les  planètes.  Pour  juger  du  nombre  de  toutes 
les    comètes    par  celles   ^ui  ont    été  observées,    ii  faut    d'abord    déterminer, 
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par  îa  fiature  des   choses  et   par  rexpérience,    les  circonstances   qui  peuvent 

toniribuer  à  rendre  une  comète  plus  ou  moins  visible.    Dans  l'espace  de  mille 

ans,  depuis  807  jusqu'à  1816,  on  a  observé  et  calculé  120  orbites  de  comètes^ 

de  ce  nombre  il  n'y  a  que   dix   ou   la  douzième   partie,   qui  appartiennent  à 

la  première  moitié  de  cet   espvice;    on  a  observé  3  comètes   dans   le  sixième 

siècle  de  cet  espace,    autant  dans  le  septième,   12   dans  le  huitième,  22  dans 

le  neuvième,  et  plus  de  70  dans  le  dernier  siècle.     La  rapidité  avec  laquelle 

le  nombre   des   comètes  augmente,    est  frappante,    et  il  est  aisé    de  voir  que 

eela   ne   peut  venir  que  de  l'attention   avec  laquelle  on  cherche  actuellement 

les    comètes,    et    de    l'usage   des   télescopes  avec    lesquels  on  les  trouve  à  des 

distances  où  elles  sont  invisibles  à  la  vue  simple.     Dans  les  siècles  passés  on 

ne   s'occupa  que   des  comètes  qui  se   distinguaient  par  leur  grosseur,  ou    par 

des    queues    d'un    grand    éclat.     Mais    actuellement    il   se   passe   rarement  une 

année,    dans    laquelle    on    ne  découvre   une    ou   plusieurs    comètes.     Il    faut 

encore    observer,     que  le  nombre    de    120  ne  renferme  que  les  comètes  dont 

les  orbites  ont  éié  calculées,    et  qu'il  y  a  apparemment  beaucoup  de  comètes 

qui  ne  sont  pas  parvenues  à  leurs  périhélies  dans  cet  espace,  parce  que  leur 

révolution  dure  plusieurs  milliers  d'années,     Le  moyen  le  plus  sûr  sera  donc 

de  se  borner  aux  comètes  qui  se  sont  assés  approchées  du  soleil,  pour  devoir 

être  vues  de  la  terre. 

H  est  aisé   de  voir,    que  îe  seul  élément  dont  îa  visibilité  dépend  gé- 
néralement parlant,  est  la  distance  périhélie.     Sous  ce  rapport,  la  comparaison 
des    85   dernières  comètes    donne  le    résultat  suivant.      Parmi   ces   85  comètes 
il  y  en  a   i4  doni  le  périhélie  est   plus  près  du  soleil  que  Mercure,    29  dont 
le  périhélie  est    entre   les  orbites   de  Mercure   et    de  Vénus,    22    entre  Vénus 
et  la  terre,    i5  entre  la  terre    et  M^rs,    et   5    entre  Mars  et  Jupiter,-    ensorte 
qu'il  y  a  65  périhélies  entre  le  soleil  et  la  terre,  ce  qui  fait  à  peu  près  1  de 
îa   totalité.     On    peut   donc   supposer   en   général    que ,   pour    eîre    vues  de  la 
terre,    les   comètes   doivent    s'approcher  du   soleil    plus    que  Mars,    et  que  le 
maximum  de  la  visibilité  a  lieu  dans  la  région  de  Vénus.     On  verra  cela  plus 
clairement,  en  exprimant  les  distances  périhélies  par  le  rayon  de  forbite  de  la 
terre:  alors  on  trouvera  2  comètes  dont  la  distance  périhélie  est  entre  0  et  0,  ij 


556  ASTRONOMIERATTONNELLE    . 

2  entre  o,  i   et  0,0.;         5  entre  0,2  et  o,3;         5  entre  o^3  et  0,4; 

5  entre  0,4  et  o,5;-       ii  entre  o,  5  et  0,6;       11  entre  0,6  et  o^-j- 
.10  entre  0,7  et  0,8^         7  entre  0,8  et  0.9 ^         7  entre  0,9  et  i,oj 

9  entre  1,0  et  1,1;         2  entre  1,1  et  1,25         2  entre  1,2  et  i,3; 

I  entre  1,4  et  ij5;         4  entre  i,5  et  1,6;  ce  qui  est  la  distance  de Mars) 

I  à  la  distance  2,25  et  i  à  la  distance  4« 
Il  y  a  donc  plus  que  la  moitié  des  périhélies  qui  tombent  entre  o,4eto,95 
il  y  a  un  tiers  entre  0,5  et  0,75  et  la  distance  0,6  est  la  plus  riche  en 
comètes  visibles.  Il  est  clair  qu'en  général,  plus  les  comètes  approchent  du 
soleil  et  de  la  terre,  et  plus  ib  sera  facile  de  les  voir,  parceque  leur  lu- 
mière et  leur  grosseur  augmente  à  proportion  de  cette  proximité.  Mais  il 
est  aussi  aisé  de  voir,  que  la  visibilité,  dépendant  de  deux  élémens,  les  dis- 
tances du  soleil  et  de  la  terre,  doit  avoir  un  maximum  qui  aura  lieu  à 
peu  près  à  égale  distance  du  soleil  et  de  la  terre,  ainsi  que  les  observations 
précédentes  font  prouvé. 

§.  "à&i.  En  prenant  pour  base  les  1 4  comètes  observées,  dont  les  péri- 
hélies sont  phis  près  du  soleil  que  Vjercuie,  on  doit  d'abord  en  déduire  le 
nombre  total  des  comètes  qui  probablement  ont  leurs  périhélies  dans  l'orbite 
de  Mercure.  Pour  qu'une  comète  soit  visible,  il  faut  que  ces  conditions  soi- 
.ent  remplies:  i)  elle  doit  paraître  de  nuit,  c'est-à-dire  le  périhélie  doit  être 
assés  loin  de  sa  conjonction  avec  le  soleil;  1)  les  nuits  doivent  être  sereines| 
3)  la  comète  doit  êti-e  assés  loin  du  pôle  austral,  pour  s'élever  considérable- 
ttient  sur  l'horison  des  lieux  septentrionaux  où  l'on  fait  des  observations.  La 
première  condition  dépend  de  la  situation  de  la  terre,  ou  d'e  la  saison,  et  de 
la  position  du  périhélie,  la  seconde  dépend  du  tems  qu'il  fait,  et  la  troisiè- 
me de  la  position  de  l'orbite  relativement  à  l'écliptique  ou  à  i'équateur.  Gom- 
tae,les  jours  avec  les  crépuscules  font  plus  que  la  moitié  de  l'année,  et  que 
les  nuits  entièrement  claires  sont  rares ,  il  faut  doubler  le  nombre  observé 
à  cause  de  la  première  et  de  la  seconJe  condition,  et  par  conséquent  mul- 
tiplier par  4-  Ce  produit  devrait  être  encore  doublé  à  cause  de  la  troisième 
feondition  et  de  ce  qui  a  été  dit  plus  haut  (§.  362,).  En  multipliant  dooe 
«4  par  3?  on  aura  100  périhélies  en  dedans  de  l'orbite  de  Mercure, 
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§.  364-  Si  l'on  connaissait  la  loi,  suivant  laquelle  les  périhélies  sont 
distribués  dans  l'espace  du  système  solaire,  il  serait  aisé  de  trouver  le  nombre 
total  des  comètes.  Si  les  périhélies  étaient  distribués  d'une  manière  uniforme, 
leur  nombre  augmenterait  comme  les  espaces  sphériques,  ou  en  raison  cu- 
bique des  distances.  Mais  comme  chaque  périhélie  occupe  un  plan,  il  est 
plus  naturel  de  supposer  une  distribution  uniforme  des  axes,  ensorte  que 
leur  nombre  augmentera  comme  les  surfaces  sphériques  où  les  axes  abou- 
tissent, c'est-à-dire  en  raison  du  carré  des  distances.  Ce  rapport  est  con- 
firmé par  le  nombre  des  comètes  qui  sont  à  peu  près  également  visibles, 
c'est-à-dire  dont  les  périhélies  sont  en  dedans  de  l'orbite  de  Vénus.  En  effet, 
puisque  i4  périhélies  sont  en  dedans  de  l'orbite  de  Mercure,  et  que  les  distances 
de  Mercure  et  de  Vénus  , au  soleil  sont   comme   o,38ji    et   0,72^8,   on  aura 

3871":  7233^  =z  i4:  48, 
ee  qui  est  peu  différent  du  nombre  observé  (§.  3(72.)  j^ -\-  igzrz^^.  En 
supposant  de  plus,  que  les  périhélies  des  comètes  peuvent  être  aussi  loin 
du  soleil  que  la  planète  Uranus,  dont  la  distance  est  19,  ou  5o  fois  plus 
grande  que  celle  de  Mercure,  le  nombre  des  comètes  qui  s'approchent  du 
soleil  plus  quUranus,  sera 

5o.  5o.  100  ir:!  aSoooo. 
On  pourrait  augmenter  prodigieusement  ce  nombre ,  en  prenant  pour  base 
la  comète  de  lôrio,  dont  4a  distance  périhélie  était  1=:  0,006  ce  qui  est  a 
peine  la  64  me  partie  de  la  distance  de  Mercure,  Le  calcul  précédent  don- 
nerait donc  64^  ou  4'00  comètes  dans  l'orbite  de  Mercure,  et  plus  de  dix 
millions  qui  s'approchent  du  soleil  plus  qu'Uranus.  Ajoutons  à  cela,  qu'il 
peut  y  avoir  une  multitude  de  comètes  qui  ont  leurs  périhélies  au  de- 
là de  l'orbite  d'Uranus.  Mais  il  faut  observer  d'un  autre  côté,  que  peut-être 
la  plupart  des  comètes  qu'on  a  observées,  sont  des  corps  étrangers  qui  arri- 
vent d'un  autre  sj^stème  solaire,  ou  que  le  soleil  ramasse  dans  sa  route:  ces 
comètes  ne  peuvent  pas  être  regardées  comme  des  parties  intégrantes  de 
nôtre  système,  et  le  calcul  précédent  n'y  est  pas  applicablej  mais  il  s  en  s^iit 
en  même  tem.s,  que  leur  nombre  ne  peut  pas  être  soumis  au  calcul,  et  quil 
peut  s'accroître  à  l'infini. 
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§.  365.  En  tout  cas  l'expérience  seule  nous  apprend,  que  les  conièles 
forment  une  partie  du  système  solaire,  beaucoup  plus  considérable  que  les 
planètes.  Il  est  donc  naturel  de  demander,  par  quelle  raison  presque  tout-es 
les  orbites  sont  extrêmement  excentriques,  tandis  qu'il  n'y  a  qu'un  très-pe- 
tit nombre  d'orbites  circulaires.  Comme  il  paraît  être  une  loi  de  la  nature^ 
de  disposer  de  l'espace  avec  économie,  ensorte  que  dans  un  espace  donné 
le  plus  grand  nombre  de  corps  soit  placé,-  la  question  se  réduit  à  celle-ci, 
si  dans  une  sphère  de  grandeur  donnée  autour  du  soleil,  on  peut  placer 
plus  d  orbites  excentriques  ou  d'orbites  circulaires^  et  il  est  évident  que,  sous 
ce  rapport,  les  premières  ont  un  grand  avantage.  Si  les  orbites  sont  cîrGuîair*eSy 
il  faut  suivant  les  lois  de  Kepler,  que  le  soleil  soit  leur  commun  centre 5 
mais  deux  cercles  concentriques  de  même  rayon  doivent  nécessairement  se 
couper  en  deux  points,  quelle  que  soit  l'inclinaison  des  orbites:  les  deux 
corps  qui  décrivent  ces  cercles,  pourraient  donc  finir  par  se  choquer  l'un 
l'autre j  c'est  par  cette  raison  que  la  nature  paraît  avoir  évité  avec  soin  les 
points  de  rencontre  ,ou  d'intersection  de  deux  orbites.  Il  en  est  tout  autre- 
ment des  ellipses ,  dont  un  grand  nombre  de  même  axe  et  de  même  di- 
stance périhélie  peut  être  disposé  autour  du  commun  foyer,  sans  qu'elles  se 
coupent,  pourvu  que  les  axes  ou  les  périhélies  soient  placés  suivant  toutes 
les  directions  possibles;  et  il  est  clair,  que  les  points  dangereux,  où  deux 
ellipses  s'approchent  le  plus  l'une  de  l'autre,  seront  d'autant  plus  éloignés, 
que  les  ellipses  sont  plus  allongées.  D'après  cette  disposition  des  orbites^ 
les  comètes  seront  toujours  très  -  éloignées  l'une  de  fautre  dans  la  plus 
grande  partie  dp  leurs  orbites,  les  périhélies  étart  les  seuls  points  où  elles 
se  rapprochent  l'une  de  l'autre;  mais  les  ccmètes  y  reviennent  rarement,  et  à 
différentes  époques,  à  cause  de  la  longue  durée  de  leurs  révolutions.  Le  nombre 
d'ellipses  excentriques  qui  pourraient  être  placées  de  ceile  manière  autour  du 
commun  foyer,  serait  infini,  si  l'on  pouvait  regarder  Its  orbites  con  me  des 
lignes  géométriques;  mais  il  est  limité,  parcequ'il  faut  les  regaider  comme 
de«    anneaux,     dont    l'épaisseur    est    déterminée   par  leur  sphère    d'activiié. 

§.    266.  Les  ménies  réflexicrs   peuvent  servir  à   éciaircir   le  phéncnië- 
Be  extraordinaire,  que  toutes  les  orbites  planétaires  ou  circulaires  sont  pla* 
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cées  presque  dans  le  même  plan ,  tandis  que  les  orbites  des  comètes  sont 
inclinées  l'une  à  Tautre  de  toutes  les  manières  possibles.  Pour  éviter  les 
points  dangereux,  qui  sont  les  intersections,  non  des  plans,  mais  des  orbites 
xnènies,  il  est  nécessaire  qu'une  comète  qui  s'approche  du  soleil  plus  qu'une 
planète,  ne  se  meuve  pas  dans  le  plan  de  l'orbite  de  celte  planète j  il  n'y  a 
que  les  comèSes  dont  le  périhélie  est  au-delà  de  l'orbite  de  la  planète,  qui 
puissent  se  mouvoir  dans  ce  pian,  parcequ'alors  leurs  orbites  entourent  celle 
de  la  planète,  sans  la  couper.  11  s'en  suit,  que  les  comètes  dont  la  distance 
périhélie  est  moindre  que  dix-neuf  rayons  del'oibite  de  la  terre,  ne  peuvent 
pas  se  mouvoir  dans  le  plan  de  l'orbite  d'Uranus.  Ainsi  ce  plan  étant  rendu 
inutile  aux  comètes  par  Uranus  seul,  il  sera  épargné  beaucoup  d'espace,  si 
les  orbites  des  autres  planètes  sont  placées  dans  le  même  pîanj  alors  le 
mouvejnent  des  comètes  ne  sera  pas  plus  gêné  par  toutes  les  planètes,  que 
par  Uranus  seul. 

Un  autre  phénomène  est  plus  difficile  à  expliquer:  c'est  que  le  plan 
fle  toutes  les  orbites  planétaires  est  à  peu  près  celui  de  l'équateur  solaire. 
Lambert  en  donne  la  raison  suivante.  Le  mouvement  circulaire  des  planètes 
fait  croire,  que  ces  corps  ont  besoin  d'une  chaleur  à  peu  près  constante. 
Or  les  taches  du  soleil  prouvent  que  sa  lumière,  ainsi  que  la  chaleur  qu'il 
communique  aux  corps  qui  l'environnent,  est  sujette  à  des  variations  consi- 
dérables.  Cela  posé,  l'uniformité  de  chaleur  est  rétablie  pour  les  planètes 
qui  se  meuvent  dans  le  plan  de  l'équateur  solaire,  parce  que  le  soleil,  en 
tournant  sur  son  axe,  leur  présente  toutes  les  parties  de  sa  surface;  au  lieu 
que  la  rotation  du  soleil  serait  inutile  aux  planètes,  dont  les  orbites  approche- 
raient des  pôles  du  soleil.  Ce  qui  vient  à  l'appui  de  ce  raisonnement, 
c'est  que  la  lumière  zodiacale  paraît  prouver,  que  l'atmosphère,  et  probable- 
ment aussi  la  chaleur  du  soleil,  se  répand  principalement  dans  le  sens  de  soa 
équateur.  Alors  les  planètes  dans  le  plan  de  l'équateur  solaire  jouiraient  d'une 
chaleur  uniforme,  et  les  autres  corps  seraient  plus  ou  moins  échauffés,  à  mesure 
qu'ils   s'approcheraient   des  noeuds   de  leurs  orbites  sur   l'équateur  solaire. 

§.    'S6'].  Il  y   a  dans    le  système   solaire   cinq   phénomènes ,    difficiles  à 
expliquer j    i)  les  mouvemens   des  planètes  dans    le  même  sensj    et  dans  ua 
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riipme  plan  qui  est  celui  de  Téquateur  solaire^  a)  les  mouveraens  des  satel- 
lites dans  le  même  sens  que  ceux  des  planètes;  3)  les  mouvemens  de  rota-  - 
tion- des  planètes,  des  satellites,  et  du  soleil,  dans  le  même  sens  qwe  leurs 
mouvemens  de  translation;  4)  ^^  peu  d'excentricité  des  orbes  des  planètes  ,et  des 
satellites;  5)  la  grande  excentricité  des  orbites  des  comètes  qui  VoiTrent  point 
de  nuances  intermédiaires  entre  une  grande  et  une  petite  excentricité,  quoi- 
que leurs  inclinaisons  et  directions  aient  été  abandonnées  au  hasard.  La  so- 
lution que  M.  le  Marquis  Laplace  a  donnée  de  ce  problème  (M,  est  si  in- 
génieuse et  satisfaisante,  que  je  ne  puis  m'empêcher  d'orner  cet  ouvrage  d'un 
précis  de  l'hypothèse  de  ce  grand  géomètre. 

Il  n'est  pas  improbable  qu'en  vertu  d'une   chaleur  excessive,  qui  peut 
avoir  eu  lieu  par  des  causes  semblables   à  celle  qui  fit  briller,    pendant  plu- 
sieurs  mois   en  iS-ja,    la   fameuse    étoile   dans    la  constellation   de  Cassiopée 
(§.  6o.),  l'atmosphère  du  soleil  s'est  primitivem.ent  étendue  au-delà  des  orbes 
de  toutes  les  planètes,    et  qu'il  lui   a  fallu  beaucoup  de  iem-s,  pour  se  refroi- 
dir,  et  pour  se   resserrer  jusqu'à  ses   limitjes  actuelles.     Imaginons,  donc- une 
époque   où   l'espace  sphérique   autour   du   soleil,   à   une    distance    d'au   nioi.ns 
vingi   rayons  de  l'orbe  delà  terre,   était  rempli   d'un  fluide  qui  entoura   le  so- 
leil  comme  une  atmosphère,    et  où  il  n'y  avait  point  d'autres  corps   dans   le 
système  solaire,    que  les  comètes    qui   circulaient   autour  du  soleil  dans   tous 
les  sens,  conformément  aux  règles  de  la  probabilité.     Toutes    les  orbites   des 
com.èfes    peuvent  être  rédigées    en  deux    ou  trois   classes:    I.   celles    dont  ,1e 
périhélie  est  au-delà  de  l'espace  que   l'atmosphère  du  soleil    remplissait  alors, 
et  par  conséquent  au-delà  de  toutes  les  planètes  actuelles;   IL  celles  dont  le 
périhélie    élait  renfermé    entre    ces    liriiites.     Ces    deux    classes   peuvent   être 
subdivisées  en  deux  espèces  d'orbites:    i.   celles  qui  sont  presque  circulaires, 
2.   celles   qui  sont  très-alongées.     L'atmosphère    solaire   ne  pouvait   avoir  au- 
cune  influence  sur   les  corps  de  la  classe  I:  ils  continuaient  librement  leurs 
mouvemens,    et   existent   encore   comme    des  planètes     ou  des    comètes,    qui 
nous  seront  toujours  invisibles  à  cause   de  leur  distance  immense.  Les  orbites 
de  la   classe  IL    t.  étaient    entièrement  renferméps   daris   l'atmosphère   solaire, 


(i)  Exposa,  du  Sjst.  du  Monde.  Lit'.  F.  Chav.  VI, 
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Sont  la  résistance  leur  fit  perdre  de  plus  en  plus  leur  mouvement ,  ensorte 
que  ces  corps  devaient  finir  par  se  précipiter  dans  le  soleil.  Le  même  sort 
attendait  ceux  des  corps  de  la  classe  IL  2»  qui  se  trouvaient,  pendant  cette 
catastrophe,  auprès  de  leurs  périhélies,  et  par  conséquent  dans  l'atmosphère 
solaire.  Les  autres  corps  de  cette  classe,  qui  se  trouvaient  auprès  de  leurs 
aphélies,    furent  sauvés,,  et    ceux   qui   n^arrivèrent    au   périhélie   que  lorsque 

V. 

l'atmosplière  solaire  s'était  déjà  resserrée,  continuaient  leur  mouvement  aussi 
librement  que  les  corps  de  la  classe  I.  De  tous  ceux  qui  sont  sortis  de 
cette  catastrophe.,  ce  sont  les  seules  qui  puissent  nous  paraître  de  tems  en. 
tems  dans  leurs  ellipses  alongëes 5  et  leurs  orbites,  n'étant  modifiées  ou  dé- 
rangées par  aucune  cause  physique,  doivent  avoir  toutes  les  positions  et  di- 
rections possibles.  Il  s'en  suit  qu'il  ne  doit  présentement  exister  que  les 
comètes  placées  au-delà  de  Tatmosphère  solaire.  Leurs  excentricités  offrent 
apparemment  toutes  les  nuances  possibles 5  mais  comme  nous  ne  pouvon? 
voir  que  ^celles  qui  approchent  assés  près  du  soleil,  les  orbites  que  nous  ob- 
servons., doivent  nécessairement  être  très-alongées.  Ainsi  le  phénomène  5) 
est  entièrement  expliqué. 

L'atmosphère  solaire  devait  prendre,  en  peu  de  tems,  le  Tnlrme  mou- 
vement de  rotation  que  celui  du  soleil ,  à  cause  du  frottement  des  différen- 
tes^ couches,  les  unes  contre  les  autres  et  contre  la  surface  du  soleil.  Mais 
lorsque ,  par  une  cause  quelconque ,  l'atmosphèr^e  vint  à  se  resserrer ,  les 
couches,  s'étant  approchées  du  centre,  devaient  prendre,  en  vertu  de  la  troi- 
sième loi  de  Kepler,  un  mouvement  de  rotation  d'autant  plus  rapitle,  qu'el- 
les étaient  plus  près  dii  soleil:  les  couches  inféxùeures  se  séparèrent  donc 
des  supérieures  dont  le  mouvement  était  plus  lent.  Les  couches  supérieures 
dans  l'équateur  solaires  furent  retenues ,  parceque  la  force  centrifuge  balan- 
çait la  pesanteur;  mais  la  force  centrifuge  des  couches  hors  de  l'équateur 
étant  trop  faible  pour  résister  à  la  pesanteur,  elles  se  réunissaient  à  l'atmo- 
sphère du  soleil,  qui  se  condensait  de  plus  en  plus.  Chaque  nouveau  degré 
de  condensation  produisit  une  séparation  semblable,  d'où  il  résulta  de  nou- 
velles  zones   cquatoriales.     Ces   zones   ont   du,   par   leur    refroidissement,   se 
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réunir  en  plusieurs  globes,  et  quand  l'un  oa  plusieurs  d'eux  on  été  assés 
puissans  pour  attirer  tous  les  autres,  leur  réunion  a  formé  une -ou  plusieurs 
-  planètes  à  la  même  distance  du  soleil.  De  cette  manière  les  phénomènes 
i)   et  4)  sont   expliqués,   ai;isi  que  les   quatre  nouvelles  planètes. 

Puisque  chaque  zone  a  le  même  mouvement  de  rotation  dans  toute 
son  étendue,  il  est  visible  que  la  vitesse  réelle  des  parties  supérieures  était 
originairement  plus  grande  que  celle  des  parties  inférieures  ;  par  conséquent, 
les  globes  produits  par  leur  agrégation,  ont  du  tourner  sur  eux-mêmes, 
dans  le  sens  de  leurs  mouvemens  de  révolution:  ce  qui  explique  le  phé- 
nomène 3)r 

Il  est  aisé  de  voir  que  les  satellites  peuvent  avoir  été  formés  d'une 
manière  semblable,  par  les  atmosphères  dont  les  planètes  étaient  entourées, 
ainsi  que  le  soleil  dans  son  état  primitif,  et  qu'elles  ont  dû  prendre  un 
mouvement  de  roCation  dans  le  sens  du  mouvement  de  iranslalîon:  ce  qui 
explique   le  phénomène  2), 

Parmi  les  zones  qui  se  sont  formées  successivement  par  la  condensa- 
tion de  Fatmosphère  d'une  planète,  il  peut  y  en  avoir  eu  une  dont  la  dis- 
tance à  1-a  planète  était  telle,  qu'un  satellite  à  la  même  distanse  ferait,  sui- 
vant la  troisième  loi  de  Kapler,  une  révolution  autour  de  la  planète ,  ù&ns 
le  même  terns^  que  la  planète  emploie  à  tourner  sur  elie-même.  Or  la  zone 
ayant  le  même  mouvement  de  rotation  au  moment  de  sa  séparation  de  la 
planète,  le  mouvem.ent  de  toutes  ses  parties  était  en  ée|uilihre,  et  la  force 
centrifuge  balançait  la  pesanteur:  cette  zone  pouvait  donc  librement  conti- 
nuer sa  rotation ,  et  forma  ainsi  un.  anneau  qui  se  maintient  par  son  équi- 
libre. La  rotation  de  cet  anneau  doit  être  la  même  que  celle  de  la  planète 
au  moment  de  leur  séparation,  et  par  conséquent  i)n  peu  plus  lente  que  sa 
rotation  actuelle  qu'elle  a  prise  après  son  dernier  resserrement.  Il  en  résulte 
pour  la  distance  de  l'anneau  de  Saturne,  une  rotation  de  10  heures  24  min. 
ce  qui  est  exactement  conforme  aux  observations  (§.  166.),  Dans  les  couches, 
moins  éloignées  de  la  planète  que  l'anneau,  la  force  centrifuge  n'était  pa® 
assés   forte   pour  balancer   la   pesanteur;    ces  couche*   §e  condensaient  don© 
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avec  le  resie  cje  l'nîjnosplière.  Les  couches  plus  éloignées,  n'étant  plus  accé- 
léiées  par  l'atmosphère  après  leur  séparation,  devaient  prendre  un  meuve* 
3iienl  Çilus  lent;  et  cette  retardation  devait  faciliter  l'agrégation  des  molécules, 
,ce  qui  forma  les  satellites  hors  de  l'anneau.  Si  la  zone  même  qui  avait  la 
distance  nécessaire  pour  former  un  anneau,  était  trop  près  de  la  planète, 
pour  résister  à  la  condensation  de  l'atmosphère ,  elle  dut  en  former  une  par- 
tie, au  lieu  d'un  anneau.  Tel  est  le  cas  de  Jupiter,  dont  la  rotation  est  de 
9  h.  55  min.  (§.  166.),^  et  dont  le  I  satellite,  à  la  distance  de  5,  66"]  demi- 
diamètres  de  Jupiter  (§.  3ii,),  fait  une  révolution  en  4^11.  27  m.  et  demie 
(§.  3 10.).  La  distance  x  de  la  zone  qui  aurait  pu  former  un  anneau  de  Ju- 
piter, se  'rouve  donc,  suivant  la  troisième  loi  de  Kepler,   par  la  proportion, 

(4^  h.  27,   5  m.)"  :  (9  h.  55  m.)^  m  (5,  667)^  :  .x^^   donc  x  zz  2,  i. 
L'anneau  qui  aurait  pu  se  former  autour  de  Jupiter,   n'élait    donc   distant  de 
la  surface  de  la  planète  que  d'un  de  ses  demi'diamètres,  et  il  paraît  que  dans 
cette  proximité,  il  doit  avoir  été  entraîné  par  l'atmosphère. 

§.  368.  Si  Ton  fait  sur  les  autres  élémens  des  ^réflexions  semblables  à 
celles  que  nous  avons  faites  sur  les  périhélies,  on  verra  encore  plus  claire- 
ment, que  les  orbites  des  comètes  sont  disposées  de  manière  à  pouvoir  pla= 
cer  le  plus  grand  nombre  qui  soit  possible,  sans  q^u'eiles  se  dérangent  mu- 
tuellement. ~  ■  ( 

Parmi  les  85  comètes  il  y  en  a  44  directes  et  ^i  rétrogrades,  et  la 
valeur  mojenne  de  toutes  les  inclinaisons  est  à  peu  près  l'angle  droit  qui 
est  la  limite  entre  les  mouvejnens  directs  et  rétrogrades;  il  est  donc  évident 
qu'il  n'y  a   aucune   direction,  plus  favorable   ou  plus  fréquente  que  les  autres. 

Le  noeud  ascendant  de  4^  orbites  est  dans  les  six  premiers  signes, 
et  de  37  dans  les  six  derniers  signes:  la  différence  est  trop  peu  considéra- 
ble, pour  être  le  résultat  d'une  cause  physique. 

Dans  la  plupart  des  orbites,  les  lignes  des  noeuds  et  du  périhélie 
font  des  angles  très-aigus;  ce  qui  était  nécessaire,  pour  éviter  les  dérange- 
mens.    Si    la  ligne    des   noeuds    çst  perpendiculaire  à  l'axe j    les  deux  points 
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d'intersection  sont  irop  peu  éloignés  du  périhélie  et  de  l'orbite  de  la  terre,. 
Mais  si  ces  deux  lignes  se  coupent  sous  un  petit  angle,  l'un  des  points  dïn« 
tersection  tombe  près  de  l'apbélie,  au.  delà,  de  toutes  les.  orbites  planétaires. 
Cet  arrangement  permettait  donc  de  placer   deux  orbites   au  lieu  d'une. 

Plus  les  comètes,  s'approchent  du  soleil,  plus  les.  inclinaisons  sont 
grandes:  d'oà  il  résulte  qu'elles,  s'éloignent  plus  yiie  des,  planètes,. 

L'expérience  a,  prouvé  que  le  calcul,  parabolique:  s'accorde  mieux, 
avec  les  observatiions ,,  à  mesure,  que  la.  distance  périhélie:  diminue:,  d'où  il 
faut  conclure  5,  que  les.  orbites  sont  d'autant  plus  alongées  j.  que  les  comètes 
s'approchent  plus  du  soleiL,  Par  cet  arrangement,  les  comètes  qui  se  rap- 
prochent le  plus,  l'une  de,  l'autre  dans,  les  périhélies,  y  reviennent  moins 
souvent,», 

§.  36g,.  Quoique  la.  théorie  plij'^^sique  des  queues  des  comètes  soit  étran- 
gère à  l'astronomie,,  on  attendra  petit-être  ici  une  explication  des  différentes 
formes,  sous  lesquelles  elles  se  présentent  sl  l'observateur  placé  sur  la  terre. 
On  a  imaginé  une  foule  d'hypothèses  ponr  expliquer  ces  phénomènes,  dont 
l'exposition  ne  serait  pas,  ici  eà  sa.  place».  Je  me.  bornerai,  à  exposer  les 
idées,  de  Newton,  sue  cet  objeto 

Selon,  luij^  la.  queue  des.  comètes  est  composée  des  Yapeurs  qui;  se  sont 
détachées   de    la.  comète ,.  par.    la    chaleur    à   laquelle    elle    est  exposée    dans.- 
le.  périhélie.    Cette  fumée,,  extrêmement  raréfiée  par  la  chaleur,  s'élèvera  sui- 
vant les  loix.  d'hydrostatique  5.  c'est,  à-dire  elle  s'éloignera:  du.  centre  de  sa  pe- 
santeur,  jusqu'à  ce  qu'elle  parviendra  à  une  région  remplie  de  matière  de  la  même 
rareté  ou  légèreté-.  Ce  centre  n'est  pas  le  centre  de  gravité  du  soleil  et  de  la 
comète,   parceque  l'attraction  n'est  pas  seulement  en  raison  des  masses,  mais 
aussi    en   raison  inverse   do;  carré   des  distances 3    mais    il  sera   toujours   entre 
la.  comète  et  le  soleil,  et  il  sera;  peu  différent  du  centre  de  la  comète,   rela- 
tlvement  aux  vapeurg  qui  sont  très-prés  de  la  comèlej.  et  qui  par  conséquent: 
formeront  une  atmosphère   sphérique  autour   de  la  comète,,  comme  celle   de 
la:  terre.;  Mais  à  mesure  que  les  vapeurs  s'éloignent  de  la.  comète,   l'attraction 
èoL  soleil   augmente    par  rapport   à  celle    de  la  comète,    et  le  centre   de  la 
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pesanteur  s'approche  du  soîei)  :  les  vapeurs  plus  élevées  s'éloigneront  donc 
plutôt  du  soleil  que  de  la  comète.  Il  doit  en  résulter,  que  la  comète  sera 
entourée  à  une  petite  distance  de  couches  sphériques  de  vapeurs  qui,  à  une 
plus  grande  distance,  formeront  une  queue  dirigée  vers  le  côté  opposé  au  so- 
leil.. Il  en  suit,  encore,  que  les  comètes  qui  n'approchent  pas  assés  du  so- 
leil,.  n'auront  point  de  queue ,  et  qu'elle  sera,  plus  grande  après  le  passage 
par  le  périliélie >.  par.  la  même  maison  qui.  fait  que  la  plus  grande  chaleur 
SUE  la  terre  arrive  ordinairement:  quelques  heures  après  midi.  Tout  cela  est 
eonforme  aux  observations.  Kepler  pensa  que  la  queue  était  formée  par  les; 
parties,  de  l'atmosphèi'e  solaire^  que  la  comète  attire  a  elle,  et  qui  sont 
poussées  vers,  le  côté,  opposé  par  les  rayons  de  lumière  qui  partent  du  soleil 
avec  une  vitesse  excessive..  Il  résulte  de  ces  deux  hypothèses,  qu'il  est  im- 
primée aux  vapeurs,  de  lai  queue  une  vitesse,  suivant,  la.  prolongation,  de  la. 
droite  qui  passe  par  le  soleil   et.  la.  comète». 

Cette  vitesse  est  combinée  avec  celle  que^  les  vapeurs  ont  dé  commun: 
avec  la  ccunète,  et  qui,  dans,  le   périhélie,  est  perpendiculaire  à  la-  première^: 
Ikine  et  l'autre  étant  dans  le  plan,  de   Forbiteo.    SL  la.  comète>  se:  trouve  plon- 
gée dans:  l'atmosphère  solaire ,    sa.  résistance  ne  peut  pas;  altérer:  la  directions 
du.  premicE  mouvement  qui,  faitmonter  les  vapeurs;  suivant  les; loix.  de  l'hydro- 
statique; mais  le  second   mouvement  sera  diminué  par   cette  résistance,   d'au- 
tant plus   que  les  vapeurs  sont  moins   denses,   ou  plus  loin  de  la  comète.   Si. 
donc  le  soleil  est  en  S   {fig.   io3.),  et  que  la  comète  se  meuve  de  C  en  c, 
pendant  que  les   vapeurs  s'élèvent  de  C  à  D,  E,  etc.  en  avançant   en  même 
tems  suivant  Dd,  Ee,  F/,    parallèlement  à  Ce;    on    vient   de  voir,  que  Bd 
sera  plus  petit  que  Ce,   Ee  nUis  petit   que  D  d,  et,  ainsi  de  suite,.  La   queue 
prendra,  donc   la  forme  de  la  courbe   c  d  e  f,  qui   est  concave  du  côté  d'où 
rient  la  comète,  et  dont  la  convexité:  est  dirigée  vers  la  droite  Sc5  (\\\\  joint: 
le  soleil  et  la  comète..    Si  l'observateur  en  T  se  trouve  dans    le  plan  de  l'or- 
bite de  la  comète ,,  la  queue  lui  pajaitra  comme  la  ligne^  droite  es;   mais  dès 
que    la  terre   T  sort  de  ce  plan,    ou  que    la  comète  sort   de  l'écliptique,    la. 
saurbura  de  la  queue  sera  visible..    Il  s'en  suit  que:  la.  queue  paraîtra.  comm.€^ 
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une  droite  opposée  au  soîeil ,  si  la  comète  passe  par  le  noeud  près  du  nén- 
héile;  et  qiren  d'autres  cas  elle  paraîtra  d'autara  plus  courbée,  que  la  latitude 
de  la  comète  est  plus  grande.  La  courbure  étant  rciTet  de  la  résistance  qu'é- 
prouve le  mouvement  Bd,  JLe,  elle  serait  nulle,  si  Ce  coïncidait  avec  CS- 
d'où  il  suit  que  la  courbure  augmentera  avec  l'angle  SCc,  et  qu'elle  sera  la 
plus  grande  là  où  SCc  est  un  angle  droit,  c'est-à-dire  clans  le  périhélie.  Com- 
me la,.résistance  agit  suivant  cIJ),  eK,  etc.  elle  serrera  les  parties  antéri- 
eures ou  extérieures  du  côté  convexe  de  la  queue  cdef,  qui  par  conséquent 
seront  plus  denses  et  brillantes  que  celles  du  côté  concave.  Ces  résultats  sont 
confirmés  par  les  observations. 

Mais  il  est  moins  facile  d'expliquer  d'autres  phénomènes.  Tels  sont 
la  séparation  de  ia  queue  en  plusieurs  branches,-  et  les  changemens  qui  s'y 
font  de  tems  en  lems  avec  une  rapidité  inconcevable,  etc.  Ce  qui  est  le  plus 
frappant,  c'est  l'immense  étendue  de  l'atmosphère  des  comètes,  comparée  à  la 
petitesse  extrême  du  noyeau.  Peut-être  aucun  astronome  n'est  encore  parve- 
nu à  observer  exactement  le  véritable  noyeau,  et  l'on  est  porté  à  croire  que 
la  comète  entière  n'est  composée  que  de  vapeurs  ,  du  moins  auprès  du  péri- 
hélie: car  on  aperçoit  sans  difficulté  les  plus  petites  étoiles  à  travers  le  milieu 
de  la  masse  de  la  comète,  qu'on  avait  prise  pour  le  noyeau.  Il  est  probable 
que  les  vapeurs,  après  avoir  été  décomposées  par  les  rayons  du  soleil,  se  con- 
densent de  nouveau ,  à  mesure  que  la  comète  retourne  à  son  aphélie.  Du 
reste,  il  semble  que  ces  vapeurs  ont  une  lumière  propre,  parce  qu"cn  n'a 
jamais  ou  très-rarement  vu  de  phases  dans  les  comètes. 

§.  3to.  Les  comètes  qui ,  après  s'être  plongées  dans  l'atmosphère  dû 
soleil,  s'en  éloignent  jusqu'aux  limites  extrêmes,  et  peut-être  au-delà  du  sy- 
stème solaire,  en  traversant  successivement  les  orbites  de  toutes  les  planètes, 
sont,  selon  Newton,  le  moyen  qui  maintient  la  circulation  éternelle  de  la 
nature.  Les  idées  d'un  philosophe  comme  Newton  méritent  toujours  nôtre 
attention,  quand-même  nous  ne  les  approuverions  pas.  Les  mers  de  la  terre 
étant  échauffées  par  le  soleil,  leurs  eaux  se  transforment  en  vapeurs  qui 
seièvent   aux   régions   plus  froides,    où   elles   s'amassent  en   nuages  qui  sont 
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distribués  par  des  vents  bienfaisans  sur  des  pays  fertiles:  alors  elles  décou- 
lent en  gouttes  de  pluie,  ou  elles  descendent  des  montagnes  en  torrens, 
pour  aider  à  la  végétation  des, plantes,  et  finissent  par  se  changer  en  matière  ter-, 
reuse.  Il  doit  en  résulter,  à  ce  qui  paraît,  que  la  terre  perdra  en  parties  aqueu- 
ses, ce  qu'elle  gagne  en  parties  solides^  et  cette  perte  pourra  être  réparée  par 
les  comètes.  Quand  ces  corps  se  sont  emparés  d'une  partie  de  Fatmospliëre 
solaire  dans  le  périhélie,  il  est  probable  qu'ils  en  perdent  une  partie  dans 
leur  longue  roule,  principalement  en  s'approchant  des  planètes  qui ,  en  atti- 
rant à  elles  ces  vapeurs,  ramassent  des  matériaux  pour  une  nouvelle  végé- 
tation. C'est  ainsi  que  les  comètes  enricliis^sent  les  planètes,  en  s'appauvris- 
sant,  jusqu'à  ce  qu'après  avoir  achevé  une  révolution,  elles  reviennent  au  so- 
leil, pour  lui  dérober  de  nouveaux  matériaux  avec  lesquels  elles  vont  recom- 
mencer leur  roule  bienfaisante.  Cette  lij'pothèse  explique  d'une  manière  satis- 
faisante l'observation  qu'on  a  faite  sur  les  comètes  qui  sont  revenues  plu- 
sieurs fois  à  leur  péiiLélie ,  sous  des  formes  très-diii'érentes ,  en  préseiitant 
de  longues  queues  dans  une  révolution,  et  n  en  ayant  aucune  dans  la  révolu- 
tion suivante.  Une  suite  nécessaire  de  cela,  ainsi  que  de  l'écoulement  conti- 
nuel de  lumière,  est  la  diminution  de  la  masse  du  soleil  qui,  selon  Newtbn, 
pourra  être  réparée  de  la  manière  suivante.  La  résistance  de  l'atmosphère  sco- 
laire, qu'éprouve  îa  comète,  en  la  traversant  auprès  de  son  périhélie,  doit 
nécessairement  retarder  son  mouvement  perpendiculaire  au  rayon  vecteur, 
tandis  que  le  soleil  l'attire  suivant  ce  rayon  vecteur  avec  une  force  qui  ne 
s'alTaiblit  jamais.  îl  en  résulte  que  chaque  révolution  rapprochera  la  comèîe 
du  soleil  de  plus  en  plus,  et  que  la  comète  finira  par  se  réunir  au  soleil, 
pour  réparer  la  masse  qu'elle   lui  avait  dérobée   (^^). 

On  regardera  sans  doute  avec  bien  de  la  satisfaction  les  comètes  comme 
le  commun  lien  qui  embrasse  tout  Ies3vslème  sol?àre,  et  qui  établit  un  rapport 
plus  intime  entre  les  planètes  et  le  soleii,  peut-être  même  entre  divers  systè- 
mes solaires.     Mais    il  est   plus   satisfaisant  de  voir,    que  les  éiémens   du  sys- 

(i)  Fhil.  Ndt.  Frinc.    3îath.  Lih.  III.  Frop.  4a,     ,,yroguU«  ïevolaùoaibas  acceden-o    ad  soleia, 
„iHcidet  is  te-ndejn  îa  corpus  solis. 
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tème  planétaire  sont  ordonnés  de  manière  qu'il  doit  jouir  de  la  plus  grande 
stabilité  (^).  Il  est  difficile  de  réfléchir  sur  la  distribution  des  planètes  et 
des  comètes,  et  sur  la  disposition  de  leurs  orbites,  sans  être  pénétré  de  sen- 
timens  semblables  à  ceux  par  lesquels  Newton  termine  son  immortel  ou- 
vrage: que  l'univers  est  soumis  à  l'autorité  souveraine  d'un  seul  dominateur., 
et  qu'il  a  été  construit  suivant  le  plan  d'un  être  infiniment  sage  et  puis- 
çant  (3). 

(2)  Expos-  du  Syst.  du  Monde  par  M.  Laplace,  Trois.  Edit.  pag.  "ègz. 

(3)  ,,  Elegantissima  haecce  solis,  planetarum  et  cometarum  compages  nonnisi  consilîo  et  domini» 
,.entis  intelligentis  et  potentis  orîri  potuil.  Et  si  stellae  fixae  sirit  centra -similinm  systematum, 
„  haec  omnia  simili  consilio  constructa  suberunt  Djjiws  daminio'-'.  (Voy.  :Sch&Vium  -gentrah 
à  la  fia  des  Fhil.  Nai.  Prine.  Math.). 
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